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nan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ole Polyte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ole Poly-
tehnique, l'Eole Normale Supérieure et l'Université Pierre et Marie Curie. Le laboratoire
a pour prinipal objet de reherhe, l'étude des méanismes d'évolution et de prévision des
phénomènes météorologiques et limatiques de l'atmosphère terrestre. Ces travaux sont
ensuite adaptés pour l'étude des atmosphères planétaires en général produisant ainsi une
interation eae entre les sienes de la Terre et les sienes de l'Univers.
Les reherhes du LMD sont orientées selon quatres domaines :
 des ativités de modélisation (proessus limatiques, variabilité limatique, pollution
atmosphérique, les atmosphères planétaires) ;
 des ativités d'analyse de mesures eetuées à partir de systèmes spatiaux (mesure
du bilan radiatif terrestre, analyse du rayonnement atmosphérique, yle de l'eau
dans les tropiques,...) ;
 des ativités expérimentales omprenant la mise au point d'instruments de mesure
(télédétetion par LIDAR, radiométrie satellitale, mesures aéoroportées et sous bal-
lons) ;
 des ativités théoriques (dynamique des uides géophysiques, non-linéarité et turbu-
lene, assimilation des données).
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omprend une diretion (Direteur : M. H. Le treut et Direteur-Adjoints :
M. W. Tseitline et M. F. Vial), une équipe administrative, une équipe d'informatiiens,
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umentaliste et des herheurs, ingénieurs et te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iens ainsi que des do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L'une des originalités de la reherhe menée au LMD est d'étudier de front et ave le
même outil, le Modèle Cimatique de Cirulation Générale LMDZ, le limat de la Terre et
elui d'autres planètes du système solaire, en partiulier Mars, Titan et Vénus.
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Résumé
Le travail de ette thèse porte sur l'analyse des méanismes de transport atmosphérique
et des ondes dans les atmosphères en superrotation omme elles de Vénus et Titan à l'aide
de modèles limatiques de irulation générale et en s'appuyant sur les nouvelles observa-
tions fournies par les missions Cassini-Huygens pour Titan et Venus Express pour Venus.
L'objetif est de ontraindre les proessus dynamiques qui onduisent au phénomène de
superrotation présent dans es deux atmosphères, par l'étude des méanismes de transport
de moment inétique et de traeurs par la irulation méridienne moyenne et les ondes.
Ce travail onstitue la première étude de la dynamique de l'atmosphère de Vénus et de
sa superrotation ave un Modèle de Cirulation Générale présentant un transfert radiatif
propre à ette planète (alul ohérent de la température). C'est également la première fois
que le modèle bidimensionnel (latitude-altitude) de Titan développé au LMD est validé par
la omparaison aux observations réentes de Cassini-Huygens.
Pour es deux études eetuées en parallèle, j'utilise d'une part le Modèle 2D de Ciru-
lation de Titan développé au LMD pour lequel sont intégrés les ouplages entre dynamique,
himie et mirophysique, et d'autre part le Modèle de Cirulation Générale de Vénus en-
ore en ours de développement. Pour étudier les méanismes de transport, j'ai introduit
dans le modèle de Vénus un shéma de traeurs passifs qui a permis d'obtenir des résultats
préliminaires sur la irulation méridienne et les ondes dans la basse atmosphère sous les
nuages où la dynamique est enore mal omprise. Même si le modèle vénusien en l'état
atuel n'est pas entièrement satisfaisant, en raison de ertaines diultés tehniques qui
n'ont pas enore été surmontées, j'ai développé un ensemble d'outils d'analyse que j'ai
validé sur une simulation de référene qui permettra à terme de répondre aux questions
que nous nous posons sur l'atmosphère de Vénus.
Le modèle Titan reproduit les prinipales aratéristiques observées dans l'atmosphère
de Titan pour diérentes saisons : de Voyager 1 pendant l'équinoxe de printemps nord à
Cassini-Huygens durant le solstie d'hiver nord. Cela onstitue une preuve importante que
les diérents méanismes présents dans le modèle, qui prennent en ompte les ouplages
entre la dynamique, la struture thermique, la mirophysique des brumes et la photohimie,
sont orretement modélisés. Les quelques désaords qui subsistent montrent les limites du
modèle (modèle bidimensionnel, limitation vertiale du modèle) et peut-être la non repré-
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sentation de ertains proessus qui pourraient avoir un rle non négligeable dans le système
atmosphérique de Titan (ondes planétaires manquantes, marées gravitationnelles,...).
Même si le Modèle de Cirulation Générale de Vénus est enore insatisfaisant, les outils
développés et validés sur la simulation de référene ont permis de montrer les méanismes
importants qui interviennent dans le phénomène de superrotation par l'étude des ondes
et du transport qu'elles génèrent. Les ondes de hautes fréquenes (de périodes omprises
autour de 4-5 jours prinipalement) ramènent le moment inétique en latitude vers l'équa-
teur au niveau des nuages. Ce résultat est important puisque 'est la première fois qu'on
démontre à l'aide d'un Modèle de Cirulation Générale pour lequel la struture thermique
est alulée de manière ohérente, le rle de l'onde à 4-5 jours terrestres observée dans les
nuages vénusiens. Dans le modèle, le moment inétique est transporté par la irulation
méridienne moyenne vers les hautes latitudes en aord ave le méanisme de Gierash-
Rossow. A hautes latitudes, où il s'aumule, se développent des instabilités barotropes
qui vont générer es ondes planétaires de grande éhelle. Ces ondes planétaires qui main-
tiennent la superrotation équatoriale ont des natures diérentes selon l'altitude : nous
modélisons probablement des ondes de Kelvin dans les régions équatoriales sous les nuages
et des ondes de Rossby à hautes latitudes (vers 60
◦
) au-dessus. La omparaison des ré-
sultats de ette simulation ave les observations réentes de Venus Express (spetromètre
infrarouge VIRTIS) et elles plus aniennes (Pioneer Venus) onrment es résultats. Ces
méanismes sont assez robustes d'une simulation à une autre et on peut raisonnablement
penser qu'ils pourront être validés ave une simulation plus satisfaisante lorsque les pro-
blèmes du modèle seront résolus.
Mots lés : modélisation limatique, transport atmosphérique, physique et dynamique
des atmosphères, atmosphères planétaires, simulations numériques, ondes atmosphériques,
himie atmosphérique
Contat : audrey.respin φ polytehnique.edu
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Abstrat
This study deals with the understanding of the superrotation dynamial meanism
whih takes plae in the atmospheres of Venus and Titan (Saturn's satellite). It is ara-
terised by a faster rotation of the atmosphere ompared with the rotation of the "planet".
This dynamial phenomenon, peuliar to slow rotating "telluri bodies", is a preferen-
tial subjet to study atmospheri transport meanisms. The goal is to understand and
to onstrain dynamial proesses whih maintain superrotation by studying partiularly
the transport of angular momentum (and traers) by the mean meridional irulation and
waves. The study uses the 2D-Cirulation Model of Titan (oupled dynamial-hemial-
mirophysial model), and the 3D General Cirulation Model (GCM) of Vénus, under
development in the Laboratory of Dynami Meteorology (LMD). Reent results given by
Cassini-Huygens and Venus Express spae missions have been used for the validation of
modelised dynamial meanisms.
First, I have validated the meridional riulation in Titan model, by omparison bet-
ween observations and modelised hemial distributions, for whih dynamial transport
has a key role. This meridional irulation allows to validate dynamial meanisms respon-
sible for the superrotation in the model, and to interpret observations in terms of thermal,
dynamial and hemial strutures.
Moreover, analysis tools that I have developped for the Venus GCM allow, rstly to des-
ribe transport meanisms (of angular momentum and passive traers) by mean meridional
irulation and waves, and seontly to give the mean arateristis of waves (Eliassen Palm
diagnostis, spetral analysis, et.). Thanks to these tools, my PhD study shows that the
modelised mean meridional irulation transport angular momentum upward in equato-
rial regions and poleward in the upper branh of the Hadley ells. Barotropi instabilities
in high latitudes interat with the global mean ow that reates planetary sale waves
whih bring bak angular momentum to the equator. In the model, it is the high frequeny
waves, and in partiular the famous 4-5 terrestrial earth period waves observed in Venus
louds, that mostly ontribute to the latitudinal transport, thus allowing to maintain the
equatorial superrotation in the model.
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Introdution générale
La irulation générale des atmosphères résulte d'un ertain nombre de forçages ex-
térieurs, omme le hauage solaire diérentiel (en latitude) et la rotation solide de la
planète. Ces forçages ontraignent l'intensité de la irulation méridienne moyenne (dans
un plan latitude-altitude) et le type d'instabilité. Ces deux moteurs prinipaux de la dyna-
mique atmosphérique vont onditionner les diérents régimes de irulation possibles, et
sont à l'origine des diérenes entre les diverses atmosphères planétaires. Vénus et Titan
se distingueront des irulations atmosphériques de type terrestre omme elle de Mars à
ause de leur faible vitesse de rotation planétaire.
Problématique de la thèse
L'étude des méanismes de transport oupe atuellement une plae importante dans
l'étude des atmosphères planétaires et en partiulier elle de la Terre, pour les probléma-
tiques de transport de polluants ou de redistribution de l'énergie, pour n'en iter que deux.
L'étude des ondes et du transport assoié, permet d'expliquer divers proessus omme les
eets de réhauements soudains, d'aélération de l'éoulement, et. De manière générale,
les ouplages entre omposition et dynamique ont une plae importante dans les questions
relatives au hangement limatique terrestre en raison des inertitudes qu'ils génèrent :
inertitudes sur l'évolution des puits et soures de CO2, sur l'évolution de la distribution
d'ozone, et. Cette sensibilité du limat est souvent onditionnée par les proessus de trans-
port atmosphérique. L'étude de es méanismes de transport dans le ontexte plus général
que onstituent les atmosphères de Titan et Vénus permet don d'étendre notre hamp
d'investigation et par la même de mieux omprendre les proessus qui s'eetuent sur
Terre. Ces atmosphères planétaires onstituent "des laboratoires grandeur nature" pour
l'étude du limat terrestre.
La superrotation, qui s'eetue dans les atmosphères de Vénus et Titan, onstitue un
sujet privilégié pour l'étude de es méanismes de transport. Ce phénomène, qui a été ob-
servé pour la première fois sur Vénus, se dénit par une rotation de l'atmosphère beauoup
plus rapide que la planète solide, e qui engendre un exès de moment inétique dans l'at-
mosphère non négligeable. Cela se traduit par la présene de vents violents permanents en
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altitude, de l'ordre de la entaine de mètres par seonde. Pour omprendre e phénomène,
il est néessaire d'analyser l'ensemble des méanismes qui gouverne es atmosphères : de la
struture thermique aux mouvements dynamiques moyens et transitoires. En partiulier, il
faut diagnostiquer préisément les méanismes de transport par la irulation méridienne
moyenne (dans un plan latitude-altitude) d'une part et par les ondes d'autre part. Les
grandes ellules de Hadley présentes sur Terre transportent l'exès de moment inétique
présent à l'équateur jusque vers 30
◦
, latitude à laquelle se développent des instabilités ba-
rolines liées à la présene d'ondes planétaires de grande éhelle qui prennent le relais pour
transporter le moment inétique à plus hautes latitudes. Pour des "orps telluriques" qui
tournent plus lentement omme Vénus et Titan, la irulation est fortement modiée et
les méanismes de transport résultants vont être diérents de eux que nous onnaissons
pour les planètes en rotation rapide omme la Terre et Mars.
Les traeurs (omposés himiques) permettent de ontraindre les méanismes de trans-
port. Sur Terre, le transport par les ondes à hautes latitudes, avait été mis en évidene par
le déplaement de ertains traeurs (observation de l'ozone) à l'enontre du mouvement
méridien moyen qui se fait vers l'équateur dans la branhe supérieure de la ellule de Ferrel.
Cette thèse a pour objet l'étude de es méanismes de transport (de moment inétique
et de traeurs), ainsi que l'étude des ondes qui onduisent au phénomène de superrotation
présent dans les atmosphères de Vénus et Titan. En eet, à e jour, auune onlusion
dénitive ne s'est imposée pour expliquer e phénomène dynamique propre aux objets
telluriques en rotation lente. Il s'agit de déterminer le rle de la irulation méridienne
moyenne dans le transport de moment inétique ainsi que elui des ondes. Deux grandes
éoles se font fae : elle qui onsidère qu'un transport horizontal de moment inétique
est dominant (méanisme de Gierash, 1975; Rossow and Williams, 1979) et les autres qui
penhent plutt pour un transport vertial (rle des ondes de gravité, théorie des marées
thermiques de Fels, 1977). Cette problématique se résume en quelques grandes questions :
La irulation méridienne moyenne est-elle dominée par des ellules type ellules de Had-
ley ? Les ondes planétaires transportent-elles du moment inétique vers l'équateur ? Quelle
est la nature de es ondes atmosphériques de grande éhelle (éhelle planétaire) ?
Moyens d'étude
Les outils qui vont permettre de répondre à es questions sont d'une part l'ensemble
des observations fournies par les diérentes missions spatiales qui ont observé Vénus et
Titan, et en partiulier les dernières enore en fontionnement : Venus Express et Cassini-
Huygens ; et d'autre part la modèlisation numérique de es atmosphères.
La modélisation numérique des atmosphères, développée dans les années 70, est de-
venue l'outil de base inontournable pour étudier es systèmes omplexes. Ils permettent
de simuler la irulation à grande éhelle, et selon le degré de développement du mo-
dèle, de modéliser, entre autres, la distribution des omposés himiques, des aérosols et
leur transport. Pour faire fontionner es modèles, il est néessaire de préiser un ertain
nombre de paramètres de base tels que la position du soleil, la vitesse de rotation solide,
le rayon de la planète, ertaines aratéristiques de l'atmosphère omme sa omposition,
et. et de donner un état initial, 'est à dire les hamps de température, et de pression en
haque point du maillage. Le modèle limatique alule ensuite, à l'aide des équations fon-
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damentales disrétisées, l'évolution des prinipaux hamps de l'atmosphère. Pour l'étude
du limat, ontrairement aux études météorologiques, l'état initial a peu d'importane ar
on ne herhe pas à reproduire un état préis de l'atmosphère à un moment donné mais
à retrouver les tendanes aratéristiques de l'atmosphère sur des éhelles de temps très
longues.
Les modèles de irulation générale étant onstruits à partir d'un oeur dynamique
donné par les lois générales, il est possible de les adapter pour d'autres atmosphères du
type terrestre ('est à dire pour lesquelles les approximations ouhe mine et hydrosta-
tique sont vériées). Le développement d'un modèle de l'atmosphère Titan a ainsi été fait
an, entre autres, de préparer la mission Cassini-Huygens. Le modèle bidimensionnel atuel
ompte parmi les quelques modèles de l'atmosphère de Titan disponibles dans le monde.
Pour Vénus, le Modèle de Cirulation Générale développé au Laboratoire de Météorologie
Dynamique est enore en ours de développement. L'enjeu est de taille puisque e modèle
vénusien est le tout premier à avoir un transfert radiatif propre à la planète Vénus, par
opposition aux modèles newtoniens atuellement en vigueur pour lequels la struture ther-
mique est imposée. Ces modèles développés pour diérentes atmosphères et ontraints par
diérents jeux d'observations vont nous permettre de mieux omprendre les méanismes
de transport liés au phénomène de superrotation.
Cté observations, j'ai utilisé les nouveaux résultats fournis par Cassini-Huygens en
2005 pour Titan, grâe à une ollaboration ave le Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Ins-
trumentation en Astrophysique de Meudon, et eux de Venus Express en 2006 pour Vénus.
Les variations saisonnières modélisées sont ontraintes par l'ensemble des missions spa-
tiales qui se sont suédées autour de es atmosphères : de Voyager 1 dans les années 80
à Cassini-Huygens en 2005 pour Titan et des missions Mariner, des sondes Venera dans
les années 60 à Venus Express en passant par les sondes Pioneer Venus en 1978 pour Vénus.
Travail et organisation de la thèse
Les travaux eetués pendant ette thèse se sont basés à la fois sur des résultats théo-
riques onnus de irulation des atmosphères, sur des simulations faites à partir des modèles
de irulation générale et sur les observations disponibles qui nous permettent de valider
es modèles. Le oeur de mon travail a prinipalement onsisté à utiliser les modèles de
irulation de Titan et Vénus, et à développer des outils d'analyse pour diagnostiquer la
irulation moyenne, les ondes et le transport modèlisés. Les résultats obtenus ont ensuite
été onfrontés aux observations.
Le travail fait pour Vénus et Titan n'est pas tout à fait symétrique en raison prinipa-
lement des diérenes entre les deux modèles : le modèle Titan est bidimensionnel et ne
permet don pas l'étude approfondie des ondes qui sera permise ave le modèle de iru-
lation générale de Vénus, en revanhe le modèle Titan est plus omplet ar il omprend
des modules photohimique et mirophysique qui sont ouplés à la dynamique. C'est pour
ette raison que le travail fait sur es deux objets a été séparé en deux hapitres distints.
Ave le modèle atuel de Titan, seules des études des méanismes de transport par la
irulation méridienne moyenne sont possibles et le oeur de mon travail sur le modèle
Titan a été de valider ette irulation par la omparaison aux distributions himiques
observées réemment par Cassini-Huygens. Ce travail sera présenté au hapitre 4 dans la
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partie modélisation des atmosphères planétaires.
Bien que la simulation de référene atuellement disponible pour le modèle vénusien
n'est pas entièrement satisfaisante (ainsi que les autres simulations tests : simulation ave ou
sans topographie, simulation ave ou sans yle diurne), nous avons herhé à ontraindre
le phénomène de superrotation sur Vénus en développant des outils qui permettent l'étude
des ondes et des méanismes de transport de moment inétique et de traeurs passifs. Ces
résultats sont ensuite onfrontés aux observations disponibles et en partiulier elles de Ve-
nus Express. A ette n, un shéma très simple de traeurs passifs a été introduit dans le
modèle, et es premiers résultats permettent de ontraindre le transport par la irulation
méridienne et les ondes. Ce travail sera détaillé dans le hapitre 5. A ela s'ajoute une partie
introdutive assez exhaustive que nous avons jugée utile d'inlure dans le manusrit, an
que ette thèse soit failement lisible et aessible au maximum de leteurs. Cette partie
permet de rappeler les prinipaux résultats de la irulation des atmosphères dans le as
terrestre, en l'étendant aux atmosphères de Vénus et Titan. Nous avons ensuite introduit
le phénomène de superrotation propre aux "objets telluriques" à faible vitesse de rotation.
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Première partie
Dynamique des atmosphères en
superrotation
Chapitre 1
Cirulation générale des atmosphères
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1.1 Introdution
Dans ette partie introdutive très exhaustive, je donnerai tous les éléments néessaires
à la bonne ompréhension des enjeux de la problématique, et je rappelerai ertaines no-
tions théoriques indispensables pour appréhender le travail de ette thèse qui sera présenté
dans la deuxième partie. Je rappelerai d'abord les notions générales de irulation dans les
atmosphères, en faisant des remarques spéiques de planétologie omparée entre l'atmo-
sphère terrestre bien onnue et les atmosphères de Vénus et Titan, puis je présenterai la
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problématique de la superrotation, propre aux atmosphères de Vénus et Titan, en insistant
sur les paramètres lefs de es atmosphères partiulières.
La physique d'une atmosphère est régie par un ertain nombre d'équations de base
qui déoulent de lois de onservation, et pour lesquelles nous ferons ertaines approxima-
tions (f. setion 1.2). Les diérents états de l'atmosphère, au repos ou en rotation se
aratérisent par ertains équilibres, qui vont être perturbés par des forçages extérieurs
(apport d'énergie solaire, perturbations gravitationnelles, et.) et rétablis selon les équa-
tions générales, en réant des éoulements moyens de grande éhelle (f. setion 1.4). Ces
éoulements moyens seront sensibles à des perturbations en densité, de vortiité potentielle,
et., et génèreront des ondes de diérentes éhelles spatio-temporelles (f. setion 1.5). Ces
ondes interagiront aussi ave l'éoulement moyen rétablissant ainsi l'équilibre global (f.
setion 1.6).
1.2 Lois de onservation
1.2.1 Les équations de onservation
A) Conservation de la quantité de mouvement
Les atmosphères sont des milieux soumis au eet de la rotation de la planète solide.
L'équation du mouvement en repère tournant s'obtient en faisant la omposition des mou-
vements pour la vitesse :
D~U
Dt
= −2~Ω ∧ ~U − ~Ω ∧ ~Ω ∧ ~OM − ~∇Φa − 1
ρ
~∇P + ~Fvisq + ~Fext (1.1)
où U désigne la vitesse relative du uide dans le repère tournant, P la pression, ρ la
densité,
~Ω la rotation de la planète solide, et ~∇Φa le potentiel de gravitation.
Notion de dérivée partiulaire. On rappelle que Dt~U est la dérivée partiulaire (des-
ription lagrangienne), qui s'exprime omme Dt~U = ∂t~U + (~U.~∇)~U , où ∂t~U est l'aéléra-
tion de la partiule dans la desription eulérienne et (~U.~∇)~U est le terme d'advetion. La
desription lagrangienne, plus intuitive, permet de suivre haque partiule dans son mou-
vement, mais elle est diile à utiliser dans un uide, étant donné que haque partiule à
son mouvement propre.
Notion d'advetion. L'advetion est aratéristique d'un uide. En eet, en méanique
du solide, une masse est omposée de partiules qui ont la même vitesse lors d'un dépla-
ement (partiules solidaires), alors qu'une masse de uide est omposée de partiules qui
ont des mouvements propres. Dans notre problème onernant les atmosphères en super-
rotation, nous verrons que l'advetion pourra jouer un rle important dans le transport de
moment inétique.
Pour un uide en rotation, l'équation de onservation de la quantité de mouvement
présente don des termes supplémentaires par rapport à un uide au repos, qui sont la
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fore de Coriolis (
~Fcor = −2~Ω∧ ~U) et la fore entrifuge (~Fcen = −~Ω∧ ~Ω∧ ~OM), où ~Ω est
la vitesse de rotation de la planète solide et
~OM est la distane du point M au entre de
la planète.
Fore de Coriolis. La fore de Coriolis fait intervenir diretement la vitesse relative
d'une partiule uide se déplaçant dans le repère tournant et n'est don pas présente si la
partiule uide n'a pas de mouvement dans le repère tournant, ontrairement à la fore
entrifuge qui est diretement liée à la vitesse de rotation de la planète solide. La fore de
Coriolis tend à dévier vers la droite des partiules qui vont vers le nord et vers la gauhe
des partiules qui vont vers le sud dans l'hémisphère nord (et vis-versa dans l'hemisphère
sud). Cei explique la présene des alizés sur Terre, vents d'est dans les régions équatoriales
près du sol, si hers aux navigateurs, en raison de la déviation de la branhe retour de la
ellule de Hadley par la fore de Coriolis (f. setion 1.4.1.II.A).
Vénus et Titan ont des vitesses de rotation solide beauoup plus petites que elles de
la Terre et de Mars (f. Table 1.2 qui donne les diérentes grandeurs aratéristiques dans
les atmosphères de Vénus, la Terre, Titan), et les fores de oriolis et entrifuge auront une
intensité plus faible dans es atmosphères.
Fore entrifuge et notion de géopotentiel. L'aélération entrifuge dérivant d'un
potentiel, on dénit le géopotentiel omme l'ensemble des fores extérieures s'exerçant
sur le uide, qui regroupe le potentiel de gravitation (Φa) et le potentiel d'aélération
entrifuge :
Φ = Φa − 1
2
|~Ω ∧ ~OM |2 (1.2)
Figure 1.1  Notion de géopotentiel Φ qui résulte du potentiel de gravitation Φa et du
potentiel d'aélération entrifuge (Ω2r, ave r la distane au entre du orps solide), et
vertiale loale assoiée (Illustration de Sadourny (2001).
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La diretion du gradient du géopotentiel
~∇Φ donne la vertiale loale et les surfaes
iso-géopotentielles, appelées géoïdes, lui sont orthogonales et tangentes (f. Fig. 1.1. L'ap-
platissement des ples étant très faible sur Terre et d'autant plus sur Vénus et Titan qui
tournent lentement, les surfaes iso-géopotentielles sont assimilables à des sphères et on
a alors Φ ≃ ga + Cte, où a est la distane au entre de la planète. Dans un repère plan
tangent à la surfae, on aura :
Φ ≃ gz (1.3)
ave z distane au-dessus d'un géoïde de référene.
Sur Terre, le géoïde de référene est le niveau moyen des oéans. Sur Vénus et Titan, le
géoïde de référene est elui de la topographie. Pour es planètes en rotation lente, il faudra
garder en tête que la fore entrifuge à un rle plus important que la fore de Coriolis et
il sera don néessaire parfois de la sortir du géopotentiel. Dans e as, le potentiel de
gravitation sera diretement lié à la gravité Φa = gz.
Les fores de visosité internes au uide.
~Fvisq (f. équation 1.1) représente les fores
visqueuses. La fore de visosité s'exprime omme un laplaien de la vitesse
~Fvisq = ν△~U
où ν est la visosité inématique (ou moléulaire) du uide. En présene de mouvements
turbulents diilement quantiables, on peut introduire une visosité turbulente, et on
suppose que ette visosité turbulente suit les mêmes lois de diusion de la quantité de
mouvement que la visosité inématique.
Les fores extérieures.
~Fext (f. équation 1.1) représente l'ensemble des fores exté-
rieures qui peuvent s'exerer sur une atmosphère, telles que les fores de marées gravita-
tionnelles et les fores magnétiques. Il est probable que sur Titan, les fores gravitationnelles
exerées par Saturne aient un rle non négligeable dans la dynamique de l'atmosphère (Zhu
and Strobel, 2005). Pour Vénus, les marées thermiques jouent également probablement un
rle, étant donné la faible vitesse de rotation solide et la proximité du soleil. Les marées
gravitationnelles exerées par le soleil sur Vénus ont pu avoir un rle dans le ralentissement
et la rotation rétrograde de la planète solide (f. setion 1.5.1).
Sur Vénus, auun hamp magnétique a été mesuré à e jour. Il serait possible qu'un
hamp magnétique induit soit réé par l'interation entre le vent solaire et les partiules
de la haute atmosphère, mais e hamp magnétique serait présent essentiellement dans les
hautes ouhes de l'atmosphère et n'interviendrait don pas dans l'étude de l'atmosphère
moyenne qui nous intéresse. Sur Titan, auun hamp magnétique fort n'a été déteté à e
jour.
Notion de vitesse zonale relative. On peut dénir la vitesse zonale relative par :
~u = ~Ωlocale ∧ ~s, ave s = a cosφ qui est la distane à l'axe de rotation solide.
Dans un système sphérique, on a : u = a cosφΩlocale, où u est la vitesse zonale relative.
Une partiule uide située à la distane s = a cosφ de l'axe des ples tournera autour de
et axe à la vitesse angulaire (absolue) : ω = Ω + Ωlocale, où Ωlocale =
u
a cosφ et Ω est la
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vitesse de rotation de la planète solide.
Notion d'éoulements laminaires et turbulents. Lorsqu'on onsidère un uide réel,
on doit tenir ompte de sa visosité, 'est à dire sa apaité à s'opposer à l'éoulement. A
de faibles débits, on onstate qu'un éoulement est très régulier et que les grandeurs qui le
aratérisent dépendent peu du temps. A haque instant, l'éoulement peut être modélisé
par un ensemble de ouhes qui glissent les unes sur les autres à des vitesses diérentes.
Le régime de l'éoulement est dit laminaire. A des débits plus élevés, on onstate que le
ontour de l'éoulement reste régulier en moyenne mais devient instable. Le régime est
qualié de transitoire. Si on augmente enore le débit, le ontour reste régulier en moyenne
mais n'est plus du tout stable. Il apparaît des utuations aléatoires. On parle alors de
régime turbulent.
Pour lasser es diérents types d'éoulements, on introduit un nombre sans dimension,
le nombre de Reynolds qui ompare le terme d'advetion ((~U.~∇)~U ) et la fore de visosité
(ν△~U). Si on introduit des éhelles aratéristiques de temps T = ( 12Ω ), de hauteur H et





Le nombre de Reynolds permet de déterminer quel sera le méanisme de propagation
des perturbations (diusion de la quantité de mouvement par la visosité ou advetion),
qui sera le plus rapide et imposera alors l'allure du hamp de vitesse. Pour un éoule-
ment turbulent, le nombre de Reynolds est grand et le terme d'advetion est dominant.
Les éoulements orrespondants sont instables. Ils sont observés pour de fortes vitesses de
l'éoulement dans des uides peu visqueux ou de grandes tailles, omme 'est le as dans
les atmosphères.
Sur Terre, les mouvements sont fortement turbulents dans la troposphère en raison
surtout des mouvements de onvetion. Le nombre de Reynolds peut alors atteindre Re ∼
104 (U ∼ 100ms−1 dans des ylones et U ∼ 10ms−1 dans les antiylones, H peut
atteindre au maximum la valeur de l'éhelle de hauteur (f. setion 1.4.1.A), soit H ∼
10km et νair ∼ 102m2s−1). Dans la stratosphère, la vitesse peut atteindre au maximum
U ∼ 100ms−1 dans le jet de l'hémisphère d'hiver vers 50 km, e qui donne un Reynolds
qui peut dépasser loalement la valeur du Reynolds dans la troposphère, soit Re ∼ 105
mais en moyenne, hors des jets, les vitesses sont plus faibles et le Reynolds obtenu est plus
faible (mais reste turbulent).
Sur Vénus, le vent zonal est de l'ordre de U ∼ 100ms−1 au sommet des nuages et
de quelques mètres par seonde près de la surfae. L'éhelle de hauteur aratéristique de
l'atmosphère, H est ompris entre 15 km à la surfae et 2 km dans la haute atmosphère
à partir de 70 km et νair ∼ 102m2s−1. Le Reynolds obtenu est très turbulent dans toute
l'atmosphère (Re ∼ 2000 au sommet des nuages).
Sur Titan, le vent zonal peut atteindra U ∼ 100ms−1 au niveau des jets. L'éhelle
de hauteur aratéristique, H est de l'ordre de 20 km. Si on prend νair ∼ 102m2s−1, le
Reynolds moyen est de l'ordre de 20 000 au niveau des jets.
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B) Conservation de la masse
Selon la fameuse itation de Antoine Lavoisier (Aadémie des Sienes) : Rien ne se
perd, rien ne se rée, tout se transforme, la notion de onservation de ertaines grandeurs
telles que la masse prend tout son sens.
La onservation de la masse est valable dans l'atmosphère, que e soit loalement ou
de manière globale (ρ est la densité du uide et ~U est la vitesse du uide) :
Dρ
Dt
+ ρ(~∇.~U ) = ∂ρ
∂t
+ ~∇.(ρ~U ) = 0 (1.5)
On peut onsidérer généralement le uide omme inompressible dans l'atmosphère.
On a alors :
~∇.~U = 0 (1.6)
Cette approximation est surtout valable près du sol et l'est un peu moins dans la haute
atmosphère, où la masse volumique déroît fortement. La Figure 1.2 représente la vitesse
du son sur Vénus et sur la Terre, qui dépend des aratéristiques de haque atmosphère
et en partiulier de la densité. La ompressibilité de l'air dans les atmosphères a pour
onséquene l'existene d'ondes sonores, qui n'interagissent pas ave l'éoulement. Utiliser
l'hypothèse d'inompressibilité permet don de réduire la omplexité des équations sans
pour autant modier la nature des éoulements. La ompressibilité joue aussi un rle dans la
stratiation de l'atmosphère et il est néessaire d'utiliser l'hypothèse dite de Boussinesq
pour onserver ette propriété de stratiation de l'atmosphère (f. setion 1.2.2). Nous
utiliserons ette approximation dans toutes les disussions qui suivront.
On peut remarquer que sur Vénus, la vitesse du son est beauoup plus grande que sur
Terre dans la basse atmosphère (jusque vers 40 km), et peut atteindre ∼410 m s−1 près de
la surfae.
Figure 1.2  Vitesse des ondes aoustiques sur Vénus et la Terre (Shubert, 1982).
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C) Conservation des onstituants de l'atmosphère
Les onstituants minoritaires sont également onservés lors de leur transport. On dénit
généralement un rapport de mélange du onstituant i (sans dimension), par la relation :
ri = ni/no, où ni est la densité du onstituant i, no est la densité de l'ensemble des
onstituants de l'atmosphère.
La onservation d'un onstituant i se traduit par l'équation :
Dri
Dt
= Si + Pi + ki∆ri (1.7)
où Si représente un terme soure de prodution himique, Pi un terme de destrution
himique, ki∆ri un terme de diusion et Dtri = ∂tri + (~U.~∇)ri est la dérivée partiulaire
ave (~U.~∇)ri, l'advetion du onstituant i par l'éoulement de vitesse (~U ).
Pour des onstituants majoritaires (par exemple N2 pour la Terre et Titan, et CO2
pour Vénus) ou pour des espèes passives, 'est à dire des espèes pour lesquelles le temps
typique de réation himique est beauoup plus grand que le temps d'advetion par la dy-
namique (f. setion 4.7), les termes soure de prodution et de destrution himique, ainsi
que la diusion sont négligeables devant les termes de transport et on a : ∂tri+(~U.~∇)ri = 0.
Ces onstituants sont alors des traeurs de l'éoulement (omme du olorant qui serait sim-
plement adveté par le ot).
D) Equation d'état du uide
L'atmosphère peut être onsidérée omme un gaz parfait, dans la mesure où on néglige
les frottements et les eets de hangement d'état de la vapeur d'eau. Dans e as, dans les
onditions normales de température et de pression régnant sur Terre :




(J mol−1 K−1), Ma la masse molaire moléulaire diatomique (kg mol−1)
(f. Table 1.2) et R onstante des gaz parfaits (R=287 J kg−1 K−1).
Pour l'atmosphère de Vénus, dans laquelle règne des températures et pressions très
élevées (à la surfae : Ps ∼ 92bar et Ts ∼ 733K), l'approximation des gaz parfaits n'est
plus tout à fait valable.
E) Conservation de l'énergie
La onservation de l'énergie s'exprime à partir du premier prinipe de la thermodyna-
mique et fait intervenir l'énergie interne spéique, e∼CvT.
Sur Terre, Cv = 717Jkg
−1K−1 pour de l'air se assimilé à un gaz parfait. Sur Vénus,
Cv est plus élevé omme indiqué dans le tableau réapitulatif (f. Table 1.2).
Pour une partiule de uide, suivie dans son mouvement, la variation d'énergie interne
est la somme du travail des fores de pression et des apports extérieurs de haleur (premier





~∇.~U + Fdia (1.9)
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où P est la pression, ρ la densité, ~U la vitesse du uide et Fdia représente tous les




(Ξ− ~∇. ~Q− ~∇. ~FR)
.
omme les frottements visqueux (Ξ), la divergene du ux de ondution thermique ~Q
(par exemple, la haleur qui va être onduite dans le sol à la surfae), la divergene du
ux radiatif
~FR (par exemple, le rayonnement thermique infrarouge), et d'autres termes
qui peuvent s'ajouter omme le dégagement de haleur lors de la ondensation des nuages,
et.
Cette équation de onservation de l'énergie peut s'exprimer en terme d'entropie spé-
ique s du uide, pour un uide inompressible. En rappelant que Tds = de + Pd(1ρ ),







Lorsque le système est adiabatique (pas de soures de haleur et pas de frottements vis-
queux), omme pour un uide parfait par exemple, l'entropie spéique se onserve dans le
mouvement. Les limatologues utilisent souvent l'entropie ar elle est diretement liée à la
température potentielle, grandeur qui a une signiation physique simple. La température
potentielle orrespond à la température qu'aurait une partiule uide si elle était ramenée
adiabatiquement à la pression de surfae. Cette température potentielle est plus physi-
que, dans le sens où elle roît ave l'altitude, les ouhes d'air moins denses se trouvant
au-dessus de ouhes d'air plus denses.
Pour une transformation adiabatique, il existe une relation supplémentaire entre la




où κ = Ra/Cp qui est aratéristique du gaz, Ra =
R
Ma
(J mol−1 K−1), et Cp est la
haleur massique à pression onstante (f. Table 1.2).
Cela permet d'introduire la température potentielle :







où Ps est la pression à la surfae.
Pour un gaz parfait, on a s = CplnT − RlnP + Cte, d'où l'expression importante qui
lie l'entropie à la température potentielle :
s = Cplnθ + cte (1.13)
Remarques. La onservation de l'énergie ou de la température potentielle peut égale-
ment s'exprimer omme la onservation de la poussée d'Arhimède. De nombreux ouvrages
raisonnent également en terme de onservation de la poussée d'Arhimède. En eet, une
perturbation de la poussée d'Arhimède (ou gravité réduite), A˜, est diretement liée à la
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perturbation de température potentielle, θ˜ par rapport à un état de référene θr, et s'ex-
prime dans le adre de l'approximation de Boussinesq omme A˜ = g θ˜θr (f. setion 1.2.2).
1.2.2 Approximation de Boussinesq
L'approximation de Boussinesq est très utilisée en physique des atmosphères ar les
équations de la dynamique des Modèles de Cirulation Générale (MCG) sont exprimées
pour prendre en ompte ette approximation.
En eet, l'approximation de Boussinesq permet de s'aranhir de la ompressibilité du
uide, sans pour autant supprimer ertains eets liés aux variations de densité, omme
la poussée d'Arhimède, qui joue un rle non négligeable. En fait, ette approximation
revient à onsidérer seulement la dépendane de la densité ave l'entropie et à négliger la
dépendane ave la pression. Elle n'est plus valable dans la haute atmosphère. On modie
don la onservation de la quantité de mouvement dans le as inompressible, en maintenant
ertains eets de ompressibilité. Pour ela, on développe les paramètres d'état du uide
en perturbations autour d'un état de référene, aratérisé par une entropie et une densité




Nous appelerons ρr, Pr et sr les densité, pression et entropie de l'état de référene, et
ρ˜, P˜ et s˜ les perturbations en densité, pression et entropie au première ordre. On introduit
une nouvelle dénition du géopotentiel qui prend en ompte les fores de pression, et qu'on
appelera Φ′ :







et le traitement partiulier de la omposante vertiale fait sortir la poussée d'Arhimède















(ρr, sr). Pour un uide parfait, γa est onstant et vaut γa = − gCp ,
dans les onditions normales de température et de pression. Sur Vénus, γa vaut toujours
γa = − gCp , mais la apaité alorique massique à pression onstante dépend de la tempé-
rature et de la pression.
Poussée d'Arhimède. Le terme γ(s− sr) est la poussée d'Arhimède, proportionnelle
à la diérene de densité entre la partiule uide et les partiules voisines :
A˜ ≃ γ(s − sr) ≃ −g∂P˜
ρr
(1.15)
Elle peut aussi s'exprimer en terme de température potentielle, sous la forme : A˜ ≃ g θ˜θr .
Il est important de noter que la poussée d'Arhimède ontient l'aélération de la gra-
vité. La poussée d'Arhimède est souvent assoiée au aratère baroline de l'atmosphère,
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dans le sens où elle est assoiée à une situation instable, qui asse la stratiation en den-
sité de l'atmosphère (f. setion 1.2.5), par exemple, la montée d'une partiule haude et
don peu dense dans un milieu plus dense. Cela fait opposition à un aratère barotrope
(f. setion 1.2.5), où des ouhes uniformes en densité sont superposées les unes sur les
autres.
Le géopotentiel dans l'approximation de Boussinesq s'érira :









L'équation du mouvement dans l'approximation de Boussinesq, se réérit don :
D~U
Dt
= −2~Ω ∧ ~U − 1
ρr
~∇P + γ(s− sr) + ~Fvisq + ~Fext (1.17)
1.2.3 Approximation ouhe mine et modèle de Saint Venant
Dans le as des atmosphères des planètes telluriques (par opposition aux planètes ga-
zeuses), une première simpliation intéressante sera d'exploiter l'épaisseur relativement
faible de l'atmosphère par rapport au rayon de la planète solide. Cela permettra ainsi de
déoupler les mouvements vertiaux des mouvements horizontaux.
On utilise un paramètre adimensionné qui ompare les dimensions aratéristiques ver-





Généralement, e paramètre est plus petit que 1 sauf dans les mouvements onvetifs
que nous n'étudions pas dans ette thèse. Ce paramètre joue un rle très important dans
la desription des atmosphères et permet de simplier les équations. Pour un uide inom-
pressible, l'analyse dimensionnelle donne une vitesse vertiale très petite devant les vitesses
horizontales. C'est une des onséquenes de l'approximation ouhe mine.
Sur Titan, l'approximation ouhe mine n'est plus orrete puisque l'atmosphère a
une grande extension vertiale par rapport au rayon de la planète (f. setion 3.2.1). Ce-
pendant, ette desription sera valable tant qu'on étudie des méanismes qui interviennent
dans la basse atmosphère (jusqu'à 500 km seulement pour Titan).
Rappel sur le modèle de Saint Venant (modèle 2D)
Beauoup d'éoulements peuvent don être onsidérés omme horizontaux (latitude-
longitude) ave une épaisseur de ouhe donnée. Pour ette raison, il est très pratique
d'utiliser un modèle bidimensionnel, dit de Saint Venant. On onsidère alors une mine
ouhe de uide inompressible, de densité et d'entropie uniformes, d'épaisseur h−hsurf =
hr (hsurf , altitude de la surfae). Il se trouve que le modèle de Saint Venant peut s'étendre
pour une atmosphère à n ouhes vertiales, haunes de densité et d'entropie uniformes.
Il a été montré que les mouvements 3D de l'atmosphère peuvent alors se déomposer sur
une base de modes propres de struture vertiale prédéterminée, et haun de es modes
propres est gouverné par des équations identiques à elle du modèle de Saint Venant.
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Le modèle de Saint Venant peut don être vu omme une astue pour simplier ertains
aluls, en partiulier pour l'étude des ondes, omme nous le verrons dans la setion 1.5.
Les équations de Saint Venant s'obtiennent à partir des équations qui régissent les
mouvements de grande éhelle.
a) Si on intègre l'équation de ontinuité entre hsurf et h, et omme on onsidère que la
vitesse horizontale
~Uh est indépendante de z, on a :
D(h− hsurf )
Dt




∂zω dz ∼ ω ∼ D(h−hsurf)Dt .
b) L'équation du mouvement s'érit simplement dans le modèle de Saint Venant :
D ~Uh
Dt
+ fk ∧ ~Uh + g∇hh = 0 (1.20)
Le système de Saint Venant fait don intervenir uniquement deux équations ouplées,
dénies par deux hamps horizontaux, h et
~Uh, e qui failite la résolution des problèmes.
1.2.4 Notion de plan β
En raison de la forme de la planète, la manière la plus naturelle de projeter les équa-
tions est d'utiliser des oordonnées sphériques et de se plaer dans un repère tournant (λ
longitude, φ latitude et a la distane au entre de la planète).
Cependant, lorsque le phénomène étudié est d'éhelle inférieure au rayon terrestre, il est
plus ommode d'utiliser un système de oordonnées artésiennes dans un plan tangent à la
surfae ou à toute ouhe atmosphérique (x selon la longitude dirigé vers l'est, y selon la
latitude dirigé vers le nord et z l'altitude loale). Dans e repère tangent, le uide est soumis
à une rotation loale qui est issue de la projetion du veteur rotation de la planète (Ω)
suivant la vertiale loale et qui vaut en oordonnées sphériques : Ωlocal = Ωsinφ. Etant
donné que la latitude n'intervient plus que dans la fore de Coriolis, nous introduisons le
paramètre de Coriolis, qui n'est autre que la fore de Coriolis exprimée dans un repère plan
tangent :
f = 2Ωlocal = 2Ω sinφ (1.21)
On a alors deux formes simpliées possibles. On va eetuer un développement limité
au voisinage d'une latitude φo, qui orrespond à l'endroit où le plan est tangent (à l'ordre
1) et on peut alors exprimer la fore de Coriolis sur e plan tangent qui dépend de la
latitude. On parle alors d'approximation du plan β et le paramètre de Coriolis s'érira :
f = fo + βy (1.22)





= 2Ω sinφoa 1.
A l'équateur, puisque φo = 0
◦
, alors fo = 0 et f = βy.
Aux hautes latitudes, on peut négliger toutes variations du paramètre de Coriolis ave
la latitude. C'est l'approximation du plan f : f = Cte = fo = 2Ω sinφo, où φo est la latitude
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xée. Aux ples, puisque φo = 90
◦
, alors f = 2Ω. L'eet β, qui traduit l'eet de la rotation
loalement sur un plan est don plus fort aux ples.
Les équations qui gouvernent l'atmosphère dans une approximation plan tangent en










Dt = − 1ρr ∂P∂x + fv + Fvisq,u + Fext,u
Dv
Dt = − 1ρr ∂P∂y − fu+ Fvisq,v + Fext,v
Dw






Le veteur vitesse relatif a pour oordonnées : u vitesse zonale, v vitesse méridienne et
w vitesse vertiale. Fvisq,u, Fvisq,v et Fvisq,w sont les omposantes de la fore de visosité,
et de même pour la fore extérieure.
1.2.5 Vortiité
I) Notion de vortiité
La vortiité ore une représentation alternative du mouvement qui a un grand intérêt
en dynamique des atmosphères. Par dénition, la vortiité d'un uide est le rotationnel de
sa vitesse (~ω = ~∇∧ ~U). Dans un repère tournant, la vortiité absolue s'érit :
~ωa = ~∇∧ ~U + f~k (1.24)
où ~ω = ~∇∧ ~U est la vortiité relative du uide, ~k est la vertiale loale selon l'axe des
ples et le paramètre de Coriolis f = 2Ωlocal est la vortiité d'entrainement du uide, qui
dépend de la latitude.
Théorème de Kelvin. Le théorème de Kelvin assure la onservation de la irulation Γ






~∇∧ ~U. ~dS (1.25)
Pour un uide inompressible, le volume dV est onservé et δΓ = ω dVh , où h est la
hauteur de la ouhe de uide onsidéré. On parle alors de olonnes de Taylor, ylindres
de hauteur h (entre deux isentropes par exemple), qui représentent des tubes vertiaux de
vortiité, de surfae dS. Si la ouhe de uide a une hauteur plus grande, dS diminue et la
vortiité relative du uide ω augmente. C'est e qui se passe dans les siphons ou dans les
tornades, où lors de l'aspiration vers le haut (ou vers le bas pour les siphons), la setion
diminue et la vortiité vertiale augmente. Ave e raisonnement, on trouve généralement
une dépression au-dessus d'un relief et des antiylones aux bords du relief (f. Shéma 1.3).
Équation d'évolution de la vortiité absolue. L'équation d'évolution de la vortiité ab-
solue s'obtient en prenant le rotationnel de l'équation de la quantité de mouvement (f.
équation 1.17) dans l'approximation de Boussinesq, e qui fait bien sûr disparaître le terme
de pression (une pression exerée sur un objet ne fait jamais tourner et objet) :
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Figure 1.3  Illustration du théorème de Kelvin. Lors du passage au-dessus d'un obstale,
le uide doit augmenter sa vortiité absolue wa (et don relative w ar f onstant) avant
et après l'obstale et diminuer sa vortiité relative au-dessus de l'obstale, en réant ainsi
un système dépressionnaire (Illustration inspirée du ours de Sadourny (2001)).
Dt(~∇∧ ~U +2Ωlocal~k)− ~∇~U.(~∇∧ ~U +2Ωlocal~k) = −γ~k ∧ ~∇s+ ~∇∧ ~Fvisq + ~∇∧ ~Fext (1.26)
où Dt~ωa = Dt(~∇∧ ~U +2Ωlocal~k) représente la dérivée partiulaire de la vortiité abso-
lue, −~∇~U.(~ωa) l'étirement ou la ontration des tubes de vortiité par la vitesse , −γ~k∧ ~∇s
la prodution baroline de vortiité et
~∇∧ ~Fvisq + ~∇∧ ~Fext la diusion de vortiité par les
proessus visqueux ou par les fores extérieures.
Notions de uides barotrope et baroline. La prodution baroline de vortiité peut
s'exprimer aussi omme − 1
ρ2r
~∇ρr ∧ ~∇P , où ρr est une densité de référene. Selon l'aligne-
ment respetif des lignes d'isopression et des lignes d'isopyne (lignes de même densité), on
a un uide dit barotrope (alignement, Pr = f(ρr)) ou baroline (réation de tourbillons,
les gradients de pression et de densité ne sont pas alignés)(f. Shéma 1.4). Sur Terre,
l'atmosphère est globalement barotrope dans la ouhe limite (∼1 km). Une onguration
baroline se produit, lors d'un hangement brusque de température, omme à l'arrivée d'un
orage ave un front froid.
II) Eoulement barotrope et transport de la vortiité absolue
L'éoulement est barotrope si on onsidère un uide onstitué de ouhes vertiales
d'entropie s uniforme (alignement des gradients de pression et de densité (f. Fig. 1.4), le
terme de prodution baroline disparaît don. On n'a don pas de mouvements vertiaux
liés à la pression et à la gravité. Dans e as, et pour un uide parfait (sans visosité), on
a :
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Figure 1.4  Illustration d'un uide baroline, aratérisé par des gradients de pression
et de densité (ou de température) qui ne sont pas alignés (par opposition au uide baro-
trope)(Illustration tirée du site de Wikipedia).
Dt(~∇∧ ~U + 2Ωlocal~k)− ~∇~U.(~∇∧ ~U + 2Ωlocal~k) = 0 (1.27)
La vortiité absolue est transportée dans son mouvement dans le uide omme un
veteur matériel, pour lequel : DtdM = ~∇U. ~dM . Lorque le hamp de vitesse présente
une onvergene au niveau de la surfae (dépression), ompensée par l'équation de onti-
nuité par une asendane et une divergene en altitude, les tubes de tourbillons vertiaux
s'étirent et la vortiité relative du uide augmente. Les mouvements vertiaux liés à e
tourbillon sont don aélérés. Inversement, dans le as d'une haute pression près de la
surfae, les tubes de tourbillons sont omprimés et le mouvement vertial ralenti. Si on
fait le rapprohement ave le hapitre 1.4.1.I.B sur la réponse de l'atmosphère à un forçage
énergétique, on voit bien que les zones de forçage seront des zones de forte vortiité, en
raison du mouvement vertial induit (zones de tempêtes ou même ylones).
Mouvement bidimensionnel. Pour un mouvement bidimensionnel omme on peut sou-
vent en renontrer (il n'y a plus d'étirement ou ompression selon la vertiale, le deuxième
terme de l'équation 1.27 disparaît), on a la onservation de la vortiité absolue (Dtωa = 0).
On peut alors représenter loalement l'éoulement par une fontion de ourant ψ(x, y) ave
u = −∂yψ et v = +∂xψ, qui sont les omposantes de la vitesse relative du uide. La vor-
tiité relative du uide s'exprime alors :
ω = ±△ψ (1.28)
Deux signes sont possibles et déterminent le sens de rotation loale de la dépression (par
onvention, on prend △ψ>0) et de l'antiylone (△ψ<0). Cette équation indique qu'on a
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une variation spatiale de la fontion de ourant due à de la vortiité loale.
La onservation de la vortiité absolue peut être également réexprimée en terme de
fontion de ourant :
∂t△ψ + J(ψ,△ψ) + β∂xψ = 0
ave J l'opérateur jaobien de hangement de référentiel (passage d'un système de oor-
données (x,y) à (ψ,△ψ). Cela permet de montrer par exemple que les seuls endroits où on
puisse avoir des tourbillons axisymétriques stationnaires sont les ples. Il se trouve aussi
qu'aux ples de haque atmosphère planétaire, es tourbillons sont des dépressions. Sur
Vénus, les vortex polaires ont un rle partiulièrement important dans la dynamique de
l'atmosphère.
III) Eoulement baroline et notion de vortiité potentielle
Pour un uide baroline sans visosité, le as est un peu plus général : il y a en plus
réation baroline de tourbillons ar les gradients de densité et de pression ne sont plus
alignés. On peut alors dénir une vortiité salaire, appelée vortiité potentielle, qui est
la projetion de la vortiité absolue sur les gradients des isentropes (ou de température
potentielle).
Les surfaes isentropes sont souvent utilisées en physique des atmosphères ar elles
oînident à peu près bien ave des surfaes matérielles et le gradient de es surfaes est
prohe de la vertiale loale (en situation de stratiation stable). La vortiité potentielle
est une grandeur générale très utilisée en physique des atmosphères. Elle s'exprime omme :
η = ~∇s.(~∇∧ ~U + 2Ωlocale~k) (1.29)
On peut montrer que ette vortiité potentielle est onservée dans l'éoulement, en
l'absene de soures de haleur et de visosité (Dtη = 0). C'est alors e qu'on appelle un
traeur de l'éoulement, au même titre que ertains onstituants passifs des atmosphères
(f. setion préédente 1.2.1).
Dans un modèle de Saint Venant (f. setion 1.2.3), modèle à une ouhe d'atmosphère
mais qui peut se généraliser à n ouhes vertiales superposées, la vortiité potentielle se
onserve également et s'érit :
η =
∇∧ U + f
h− hsurf
= (∇∧ U + f) ∂θ
∂P
(1.30)
L'interprétation physique est plus direte et on voit ainsi que si l'épaisseur de la ouhe
d'atmosphère h − hsurf augmente, la vortiité absolue augmente également en raison de
l'étirement des tubes tourbillon. Si on se plae à une latitude donnée, le paramètre de Co-
riolis est le même et une augmentation de la vortiité absolue se traduit alors diretement
par une augmentation de la vortiité relative (
~∇ ∧ ~U>~0), e qui aratérise bien une dé-
pression. Cette expression de la vortiité potentielle sera utilisée dans la suite, notamment
lors de l'analyse des sorties du modèle Vénus (f. setion 5.6.4).
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1.3 Déomposition de l'éoulement
Dans les atmosphères, on onstate qu'il y a des tendanes moyennes (irulation de Had-
ley sur Terre par exemple) et des perturbations qui s'y superposent (eets non-axisymétriques,
non stationnaires, et.) et qui s'expriment généralement par l'apparition d'ondes de natures
diverses. On peut don déomposer les hamps de vent, température, géopotentiel, et.,
en une partie moyenne (zonale et ou temporelle), donnant les moyennes eulériennes et des
perturbations (non-axisymétriques et ou non stationnaires).
La moyenne temporelle s'érit :





x(λ, φ, z, t)dt (1.31)
et la moyenne zonale :





x(λ, φ, z, t)dλ (1.32)
La partie non-axisymétrique s'érit : x∗ = x−x et la partie non stationnaire : x′ = x−[x]
(ou transitoire). Sur Terre, la moyenne zonale est généralement adaptée aux mouvements
de la stratosphère et la moyenne temporelle, au mouvements de la troposphère qui présente
une grande variabilité temporelle. La diulté sur Vénus est que les mouvements non sta-
tionnaires ouvrent un large domaine temporel : les marées thermiques ont une période de
l'ordre de la journée vénusienne, soit une entaine de jours terrestres, alors que les ondes
de hautes fréquenes sont de l'ordre de la journée terrestre.
Contribution des perturbations dans les équations générales. On va réérire les équa-
tions générales (dynamique sur l'horizontale, dynamique sur la vertiale ou équation hydro-
statique, équation de ontinuité et équation de la haleur) qui gouvernent les atmosphères
en séparant les mouvements moyens des perturbations, et en moyennant en longitude. Le
but est d'étudier les diérentes ontributions à l'éoulement global, à savoir l'éoulement
moyen (f. setion 1.4) et les ondes (f. setion 1.5), puis d'évaluer les interations et l'in-
uene réiproque entre l'éoulement moyen et les perturbations qui se superposent (f.
setion 1.6).



























′2 cosφ)− v′2a tan φ− 1ρr ∂∂z (ρrw′v′) + Y
∂Φ


















∂zθ = − 1a cosφ ∂∂φ(θ′v′ cosφ)− 1ρr ∂∂z (ρrw′θ′) +Q
(1.33)
où ∂z = −H∂ lnP est la oordonnée vertiale log-pression utilisée. Dans e jeux d'équa-
tion, on a sorti la fore entrifuge du géopotentiel.
On a séparé dans e système d'équations, la irulation moyenne dans les termes de
gauhe, des termes faisant intervenir les utuations à droite qu'on désigne omme des
termes de forçage. En eet, on onsidère que les perturbations forent l'éoulement moyen
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(advetion par les perturbations appelées terme de Reynolds, qui orrespond à un transport
non linéaire du deuxième ordre) au même titre que les proessus de dissipation (X , Y , Q).
Les perturbations. Les utuations représentent tous les éarts à la moyenne zonale,
'est à dire tous les eets non-axisymétriques et ontiennent don à la fois les éarts
semi-permanents, tels que les ondes stationnaires, et les transitoires, qui utuent dans
le temps. Ces derniers sont lairement visibles sur Terre par les systèmes dépressionaires
des moyennes latitudes.
Le système d'équations 1.33 est très important ar il fait apparaître les dérivées spatiales
des ux perturbés de quantité de mouvement et de haleur.
 Le forçage sur le vent zonal s'exprime en ux zonaux de quantité de mouvement :
u′v′ cosφ est le ux zonal de quantité de mouvement méridien et ρrw′u′ est le ux
zonal de quantité de mouvement vertiale.
 Le forçage méridien s'exprime en ux méridiens de quantité de mouvement : v′2 cosφ
est le ux méridien de quantité de mouvement méridien et ρrw′v′ est le ux méridien
de quantité de mouvement vertiale.
 Le forçage résultant de l'équation de la haleur fait intervenir le ux méridien de
haleur θ′v′ cosφ et le ux vertial de haleur ρrw′θ′.
Ce sont don les ux variables spatialement qui forent l'éoulement moyen.
Les proessus de frition et forçages externes. Les termes X, Y et Q regroupent
très largement les forçages extérnes et les proessus de frition : dissipation de la quantité de
haleur par des phénomènes diabatiques (Fdia, f. équation 1.10) et diusion de la quantité
de mouvement par visosité (Fvisq , f. équation 1.1), qui sont paramétrés dans les modèles
numériques.
La diulté réside dans la modélisation orrete de es deux types de forçages, qui
ne sont pas toujours lairement distints, et qui pourtant sont de natures très diérentes,
puisque l'un onerne l'ation des ondes et l'autre les méanismes de frition ou l'impat
de fores extérieures.
La stabilité statique de l'atmosphère augmente si il y a peu d'éhanges turbulents ver-
tiaux don par exemple si le temps de diusion visqueux est faible. En eet, la frition
a tendane à mettre l'atmosphère en orration. Par frition, on entend la visosité mo-
léulaire et la dissipation turbulente (de petite éhelle) qui se traduit par une visosité
anisotrope (visosité anisotrope ausée par la stratiation et les isaillements de vents).
Sur Vénus, les eets de la visosité sont très faibles au-dessus des nuages ar le temps
aratéristique de diusion visqueux τvisq =
H2
ν ∼ 4.104s (H ∼ 2km et ν ∼ 102 m2
s
−1
) est très grand devant le temps aratéristique des mouvements dynamiques vertiaux
τdyn =
H
w ∼ 2000s (w de quelques mètres par seonde). Par ontre, sous les nuages, la
densité de l'atmosphère est multipliée par 100 environ et le temps de diusion visqueux
divisé de la même quantité.
La visosité turbulente anisotrope est, quand à elle, plus ompliquée à évaluer : elle
orrespond à un méanisme physique enore assez mal onnu qui onsiste en une asade
non linéaire de l'énergie inétique des grandes éhelles vers les plus petites, appelé régime de
Kolmogorov. Il se pourrait que sur Vénus, ette visosité turbulente joue un rle important
dans le transport de l'énergie.
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Pour résumer, plus on déouple vertialement l'atmosphère de la planète solide, plus
on stabilise l'atmosphère et plus la superrotation peut être maintenue en altitude dans
l'atmosphère. Dans la setion 5.2.3 (f. Fig. 5.5), nous disuterons les prols vertiaux ty-
piques de stabilité pour Vénus.
1.4 Eoulements moyens
Introdution
Si on herhe l'état de base assoiée aux équations générales préédentes (ordre 0 de la
théorie des perturbations), on va obtenir les solutions stationnaires d'un éoulement pu-
rement zonal, d'une irulation méridienne axisymétrique, sans termes de frition et sans
forçage par les perturbations. C'est e qu'on appelera la irulation moyenne.
Ces mouvements atmosphèriques moyens sont gouvernés par ertaines propriétés, qui
sont la stratiation en densité de l'atmosphère qui aratérise sa stabilité vertiale et la
rotation de la planète solide. Ces deux aspets sont à l'origine des prinipaux équilibres qui
régissent la irulation moyenne de l'atmosphère. Le forçage thermique exeré par le soleil
intervient dans la struture thermique et don dans la stabilité de l'atmosphère, aussi bien
vertialement qu'à l'éhelle globale.
1.4.1 Grands équilibres et forçages
I) Lois pour des uides au repos
A) Equilibre hydrostatique
Une partiule uide au repos est soumise à la fore de gravité et aux fores surfaiques
de pression. A l'équilibre, es deux fores se ompensent. La fore de gravité intervenant
uniquement selon la vertiale, les fores de pression qui interviennent sur l'horizontale
s'annulent et il ne reste plus que l'équilibre hydrostatique selon la vertiale :
∂zPr = −ρrg (1.34)
Les utuations de pression, qui orrespondent à un petit éart par rapport à une
pression de référene, satisfont aussi à l'équilibre hydrostatique (dans le adre de l'approxi-
mation de Boussinesq, f. setion 1.2.2) :
∂zP˜ = ρrγ(s− sr) (1.35)
Pour un gaz parfait, on obtient diretement l'expression de la pression :






ave Po=Ps=P(z=0), la pression de surfae (f. tableau 1.1).
Cet équilibre est don déterminé par la onnaissane du prol vertial de température
T(z) et d'une ondition limite P(z=0). Dans les modèles numériques, on rentre initialement
un prol de température T(z) et une valeur de la pression de surfae.
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On onsidère généralement que et équilibre reste bien vérié dans les uides en mou-
vement, ar les vitesses vertiales sont généralement faibles par rapport aux vitesses ho-
rizontales pour des mouvements de grande éhelle en moyenne spatiale. Cela exlut les
phénomènes de onvetion dans les nuages par exemple. Dans les modèles numériques dits
méso-éhelles, où on peut étudier des proessus s'eetuant sur des éhelles horizontales
plus petites que la résolution horizontale du modèle, les eets non-hydrostatiques sont alors
à prendre en ompte.
Figure 1.5  Hauteurs d'éhelle sur Vénus et la Terre. H pour Vénus est basée sur les
mesures des sondes Pioneer Venus (Sei et al., 1980). H pour la Terre est basée sur la
U.S. Standard Atmosphere (1976).
On a don une équivalene direte entre la pression et la température à une altitude








Sur la Terre, pour une température moyenne de 250 K et une masse molaire moyenne
de 29 gmol−1 (air se ave essentiellement du diazote), l'éhelle de hauteur vaut 8 km.
Sur Vénus, l'éhelle de hauteur varie de 15 km près du sol à 2 km vers 70 km, pour une
masse molaire de 43.4 gmol−1 (air se ave essentiellement du dioxyde de arbone omme
sur Mars) (f. Fig. 1.5).
Sur Titan, l'éhelle de hauteur est d'une vingtaine de kilomètres et sur Mars, d'une
dizaine de kilomètres (f. Table 1.2).
Notion de stratiation. On appelle uide stratié, un uide pour lequel la densité
déroît exponentiellement ave l'altitude selon la loi de l'hydrostatique (par opposition à un
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uide uniforme de densité onstante). L'atmosphère peut-être onsidérée omme un uide
stratié dans la mesure où des ouhes de densité diérentes se superposent vertialement.
Notion de stabilité. Expérimentalement, on peut obtenir un uide stratié dans une
uve dans laquelle on injete ontinuement un uide de densité déroissante. On peut alors
observer l'osillation d'un élément d'une ertaine densité plaé en suspension dans le uide
entre deux eaux qu'on a perturbé de sa position initiale La fore de rappel, pour et élé-
ment de uide, est la poussée d'Arhimède et la stabilité de l'équilibre hydrostatique sera
déterminée par le gradient vertial d'entropie (ou de température potentielle) dans la uve.
La notion de stabilité signie résistane au mouvement vertial d'une partiule déplaée de
sa position d'équilibre et plaée dans un environnement déterminé par un gradient vertial
d'entropie (ou de température potentielle).
Les ondes de gravité. Tout éart à l'équilibre hydrostatique peut générer une onde.
Pour une partiule qui est déplaée de sa position d'équilibre, et pour laquelle la fore
de rappel est la poussée d'Arhimède, alors si on néglige les utuations de pression, les
frottements dans l'équation 1.17 et les phénomènes diabatiques de l'équation 1.10, on
obtient l'équation de propagation d'une onde (P est la pression, γ est déni dans la setion







ave une fréquene d'osillations vertiales aratéristique donnée par : N2 = γ ∂s∂z ≃
− gρr
∂ρ
∂z , qui est appelée fréquene de Brunt-Vaïsala. C'est l'osillation d'une partiule
uide soumise à la poussée d'Arhimède exerée par les partiules voisines, après une
petite perturbation vertiale de l'équilibre hydrostatique. Ces ondes, appelées ondes de
gravité, peuvent se propager dans les atmosphères stratiées stables si l'éoulement est
perturbé à basse fréquene par exemple au-dessus d'un relief (ondes orographiques). De
telles ondes peuvent jouer un rle non négligeable dans les atmosphères de Vénus et Titan
(f. setion 5.2.6).
B) Réponse à un apport d'énergie et irulation méridienne engendrée
Un des forçages externes importants pour les uides au repos est exeré par le soleil.
Le hauage solaire va diretement provoquer une réponse de l'atmosphère. Les diérenes
de hauage solaire vont ainsi générer des irulations, que e soit au niveau du globe ou
loalement (frontières entre ontinents et oéans). Le hauage de l'atmosphère dépend de
la quantité d'énergie solaire reçue et de la manière ave laquelle ette énergie est traitée :
elle-i peut-être absorbée ou diusée par le gaz. Cela dépend des propriétés intrinsèques
du gaz (nature moléulaire du gaz, propriétés optiques, et.) et fait intervenir la physique
de l'interation entre le rayonnement et la matière.
Un hauage va se traduire par une augmentation d'entropie et l'équation de onser-
vation de l'entropie (f. équation 1.10) donne la réponse d'un uide stratié à un apport
d'énergie Fdia. On herhe à étudier la mise en irulation et l'éoulement stationnaire qui
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Figure 1.6  Cirulation engendrée par un hauage.
résulte de e forçage pour un uide à l'équilibre hydrostatique, et aratérisé par un prol
d'entropie s(z) (ou de température potentielle). On peut onsidérer que e uide est per-
turbé par un hauage sur une zone horizontale nie, et qui respete la stabilité vertiale
du uide (∂zs>0).
Sur Terre, un hauage fort se produit au sommet de la stratosphère en raison de l'ab-
sorption forte de l'UV par l'ozone, e qui dénit d'ailleurs l'altitude de la stratopause (vers
50 km). Cette augmentation loale d'entropie entraine, via l'équation hydrostatique, la for-
mation d'une anomalie de pression positive en altitude (f. équation 1.36). Cette anomalie
de pression va engendrer une irulation horizontale (en latitude) divergente, qui va être
ompensée par une vitesse vertiale asendante sur toute la olonne d'atmosphère, selon
l'équation de ontinuité (f. équation 1.6). Il y aura don un appel d'air vers le haut dans les
régions équatoriales, où le hauage net est plus fort qu'aux hautes latitudes à une altitude
donnée. Cette diérene de hauage en latitude est due au fait que l'atmosphère absorbe
plus d'énergie solaire qu'elle n'en réemet dans l'infrarouge dans les régions tropiales alors
qu'aux hautes latitudes, l'atmosphère émet plus dans l'infrarouge qu'elle n'absorbe (f.
Fig. 1.6). Cei est dû pour beauoup au fait que la Terre est ronde et que globalement,
la quantité d'énergie solaire reçue à un instant donné est plus grande à l'équateur. Il faut
noter ependant qu'en moyenne sur la journée, les ples reçoivent plus d'énergie solaire
qu'à l'équateur, e qui explique que la tropopause est plus élevée aux ples. A une altitude
donnée, l'anomalie de pression est don plus faible aux hautes latitudes.
Il résulte de et appel d'air vers le haut, un refroidissement des basses ouhes. Cela
entraine don également la formation d'une anomalie de pression négative à la base, selon
la relation de l'hydrostatique, qui engendre une irulation horizontale onvergente près
de la surfae. A partir d'un ertain moment, ela se stabilise et le refroidissement induit
par la vitesse vertiale dans les basses ouhes ompense globalement le hauage lié au
forçage à plus hautes altitudes. L'atmosphère a don répondu à e forçage en réant une
irulation de grande éhelle onvergente près de la surfae vers la zone de forçage et di-
vergente près du forçage dans les ouhes supérieures. Cette irulation de grande éhelle
s'appelle irulation de Hadley-Walker et se produit dans la stratosphère terrestre. Elle a
été dérite de la sorte pour la première fois par Hadley en 1686.
Cette desription très générale s'applique également pour les atmosphères de Vénus
et Titan, dans le sens où des diérenes de hauage en latitude génèrent une irulation
méridienne moyenne de grande éhelle. Sur la Figure 1.7 sont représentés, a titre d'exemple,
les ux solaire et infrarouge de l'atmosphère vénusienne.
Comme nous allons le voir dans le hapitre qui suit, seule la rotation solide va modier
l'extension en latitude de ette ellule.
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Figure 1.7  Variations latitudinales du ux solaire absorbé (ligne disontinue) et du ux
infrarouge émis sur Vénus (ligne ontinue)(W m
−2
) (Tomasko et al., 1980b).
Ce type de irulation se renontre également dans de nombreuses situations à des
éhelles plus petites, omme le phénomène de brise tière, lié à la diérene d'inertie
thermique entre l'oéan et le ontinent, la mousson indienne. Cette desription n'est pas
modiée par la présene de nuages onvetifs.
II) Lois pour les uides en rotation
Nous avons jusque là onsidéré le uide au repos, assoié à une planète xe, et soumis à
l'équilibre hydrostatique. Ce uide pouvait être mis en mouvement par un hauage solaire
diérentiel. Nous allons voir maintenant les grands équilibres qui déoulent de l'inuene
de la rotation.
A) Modèle de Hadley : inuene de la rotation et onservation du moment inétique
La irulation méridienne (qui s'eetue dans un plan altitude-latitude), va être sensible
à la rotation de la planète. La fore de Coriolis va modier ette irulation de Hadley et
expliquer par exemple l'origine des alizés.
Cela peut se voir aussi ave la onservation du moment inétique : une partiule uide
qui se dirige vers les ples et se rapprohe don de l'axe de rotation, va tourner plus vite
autour de l'axe des ples. On donne souvent l'illustration d'une patineuse qui rapprohe
ses bras près du orps et qui tourne don plus vite sur elle-même, par onservation du
moment inétique.
Le moment inétique spéique absolu ~ma d'une partiule qui tourne autour de l'axe
des ples s'érit :
~ma = ~k.(~s ∧ ~Ua) (1.39)
où
~Ua est la vitesse zonale absolue, ~s la distane à l'axe (s = a cosφ) et ~k est la vertiale
loale indiquant l'axe des ples. Si on déompose la vitesse absolue (Ua = u + Ωa cosφ),
on obtient :
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ma = a cosφ(u+Ωa cosφ) (1.40)
où u est la vitesse zonale relative de la partiule uide et a, le rayon de la planète. Le
moment inétique spéique d'entrainement est s2Ω, ave s = a cosφ.
Figure 1.8  Cirulation de grande éhelle sur Terre, ave la présene des
alizés (vents d'est) dans les régions équatoriales liés à la branhe retour de
la ellule de Hadley, et des vents d'ouest aux moyennes latitudes (Site web :
http ://la.limatologie.free.fr/troposphere/troposphere1.htm).
Dans le modèle de Hadley, l'éoulement onserve une symétrie de révolution autour de
l'axe des ples. Les gradients zonaux de pression sont don nuls et en l'absene de visosité,
le moment inétique absolu d'une partiule est onservé.
En utilisant la onservation du moment inétique d'une partiule qui se déplae d'une
latitude φo ave une vitesse zonale relative uo vers une latitude φ1 ave une vitesse zonale








Une partiule qui quitte l'équateur ave une vitesse zonale nulle, atteindra la latitude
30
◦
ave une vitesse de ∼120 m s−1, e qui fait penser au jet subtropial (vents d'ouest)
qui existe sur Terre vers 30
◦
. Cependant, ave e modèle, on onstate qu'une partiule
issue de l'équateur atteint les ples ave une vitesse innie et une partiule issue des ples
atteint l'équateur ave une vitesse de 430 m s
−1
, e qui n'est pas très réaliste. Le modèle de
Hadley s'applique don surtout dans les régions équatoriales où l'inuene de la rotation
planétaire n'est pas trop grande (paramètre de Coriolis nul à l'équateur, f. équation 1.21).
Sur Vénus, où la vitesse de rotation solide est plus faible, le modèle de Hadley devrait
mieux fontionner.
La branhe retour de la ellule de Hadley dans les basses ouhes de l'atmosphère va
être sensible aux eets de la rotation via la fore de Coriolis et expliquer sur Terre la
présene des alizés, es vents d'est présents dans les régions équatoriales. Une illustration
de la irulation terrestre est donnée sur la Figure 1.8.
Sur Terre, il faut don trouver un méanisme apable de redistribuer l'énergie et le
moment inétique au-delà de la zone équatoriale (au-delà de 30
◦
), malgré la forte rotation
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d'entrainement de l'atmosphère aux hautes latitudes. La irulation méridienne rée un
jet subtropial vers 30
◦
et don génère une zone baroline, dans le sens où il y a un fort
isaillement vertial de la vitesse. Dans ette zone, se développent des tourbillons hori-
zontaux (dans le plan latitude-longitude), alternane d'antiylones et de dépressions, qui





). Les ondes planétaires de grande éhelle qui se développent aux moyennes latitudes
(perturbations par rapport à la moyenne zonale) prennent alors le relais et transportent
vers les ples l'énergie et le moment inétique.
Le jet subtropial qui apparait sur Terre aux moyennes latitudes (vers 30
◦
) est observé
sur Titan à plus hautes latitudes (vers 60
◦
), en raison de la faible rotation solide, et la zone
baroline n'est plus lairement visible. On aurait plutt une zone barotrope, dans le sens où
il y a un fort isaillement latitudinal de vitesse et les ples joueraient un rle plus important.
B) Nombres aratéristiques et notion d'éoulement dominé par la rotation
Pour évaluer les eets de la rotation, nous allons introduire des variables sans dimen-
sions : U vitesse aratéristique, L longueur aratéristique, W=2Ω fréquene aratéris-
tique et Ω rotation solide du orps solide. On adimensionne l'équation de onservation de
la quantité de mouvement en repère tournant :
∂tU˜ +Ro(U˜ .∇)U˜ + k ∧ U˜ = −∇Π˜ + E△U˜










qui ompare la fore de visosité et la fore de Coriolis.
Les grandeurs tildées sont des grandeurs adimensionnées et Π˜ représente la grandeur
adimensionnée orrespondant à un potentiel dans lequel on a regroupé le géopotentiel et
les fores de pression.
Un éoulement sera "dominé par les eets de la rotation" si es deux nombres sont
petits devant 1. Les eets de la rotation se font sur des mouvements de grande éhelle et
ontrairement à e qu'on peut lire parfois, la fore de Coriolis terrestre par exemple ne se
fait pas sentir dans un siphon de lavabo.
Pour des mouvements atmosphériques de grande éhelle sur Terre (U ∼ 10ms−1, L ∼
106 m et f ∼ 10−4s−1 global), Ro ∼ 0.1. Sur Vénus, U ∼ 100ms−1, L ∼ 106 m et
f ∼ 6.10−7s−1 global, Ro ∼160 et sur Titan, U ∼ 100ms−1, L ∼ 106 m et f ∼ 9.10−6s−1
global, Ro ∼10. La dynamique de es deux atmosphères ne sera pas dominée par la rotation,
ontrairement à la Terre.
Ces nombres aratéristiques vont nous permettre de faire des simpliations dans
l'équation de onservation de la quantité de mouvement et don d'introduire les diérents
équilibres utiles à l'étude des atmosphères planétaires.
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C) Equilibres ylostrophique et géostrophique
Dans l'équation de la quantité de mouvement en repère tournant, on onstate que les
termes dominants sont les fores liées à la rotation (fores entrifuge et de Coriolis) et les
gradients de pressions (Ro1, E1). On obtient alors un équilibre très général qui prend
en ompte les équilibres ylostrophique et géostrophique :
2~Ω ∧ ~U + ~Ω ∧ ~Ω ∧ ~OM = − 1
ρr
~∇P (1.43)
Dans une atmosphère stratiée stable (e qui est globalement le as à grande éhelle),
la vitesse dominante est la vitesse horizontale (zonale) et l'équilibre se fait don surtout
dans un plan horizontal (latitude-longitude).
Si on projette selon la latitude , la fore de rotation loale s'érit : Frotation = 2Ωu sinφ+
u2 tan φ
a , où a est le rayon de la planète, u la vitesse zonale relative et Ω la vitesse angulaire
de rotation solide. Le premier terme est la projetion sur l'horizontale de la fore de Coriolis







où u = aΩlocale cosφ est la vitesse relative zonale.
Deux as se présentent don selon les intensités relatives des deux fores de rotation
qui interviennent dans et équilibre.
a) Équilibre géostrophique. Dans le as où la fore de Coriolis est grande devant le
terme entrifuge, on obtient alors l'équilibre géostrophique :
2Ωu sinφ = − 1
ρr
∇yP
Cet équilibre est globalement observé sur Terre et la vitesse géostrophique est une
bonne approximation de la vitesse réelle observée (en moyennant un peu dans le temps
pour retirer les mouvements rapides). A l'équilibre géostrophique, les partiules se dé-
plaent horizontalement des hautes pressions vers les basses pressions à une altitude donnée
et tournent autour des minima de pressions dans le sens de rotation ylonique (dans le
sens trigo) et autour des maxima de pressions dans le sens de rotation antiylonique (dans
le sens des aiguilles d'une montre) dans l'hémisphère nord (et vis-versa dans l'hémisphère
sud). En fait, on peut montrer, pour l'atmosphère terrestre, que l'équilibre géostrophique
orrespond à un état asymptotique vers lequel tend le système quelques soient les pertur-
bations autour de et état d'équilibre (proessus d'ajustement de la vitesse vers la vitesse
géostrophique).
L'équilibre géostrophique n'explique pas omplètement les éoulements horizontaux ob-
servés et on déompose généralement la vitesse horizontale en une vitesse géostrophique
dominante, plus un éart à ette vitesse moyenne appelée vitesse agéostrophique qui est bien
plus petite. On parle alors d'éoulements quasi-géostrophiques, qui prennent en ompte la
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faible non-stationnarité des équilibres géostrophiques. Cette non-stationnarité est due sur-
tout à la variation du paramètre de Coriolis ave la latitude et aux variations du forçage
solaire. La vitesse agéostrophique permet par exemple d'expliquer sur Terre l'enroulement
des partiules autour des dépressions, les partiules uides sont attirées vers les dépres-
sions dans les basses ouhes de l'atmosphère puis entrainées vers le haut. Cette vitesse
agéostrophique tient ompte, entre autres, des proessus de frottements.
b) Équilibre ylostrophique. Dans le as où 'est le terme entrifuge qui domine sur
la fore de Coriolis, e qui sera le as pour les planètes en rotation très lente omme Vénus
ou Titan, on obtiendra alors l'équilibre dit ylostrophique où 'est la fore entrifuge qui






Figure 1.9  Équilibre ylostrophique pour le as vénusien : le gradient horizontal de la
pression est équilibré par la omposante latitudinale de la fore entrifuge (Shubert, 1983).
Le shéma 1.9, tiré de Shubert (1983), représente bien l'équilibre horizontal ylostro-
phique. Si on projette l'équation sur l'horizontale, la omposante latitudinale de la fore
entrifuge a pour eet de ramener les partiules vers l'équateur. En eet, plus une partiule
s'éloigne de l'équateur, plus elle se met à tourner vite autour de l'axe des ples et plus la
omposante latitudinale de la fore entrifuge devient grande. Cette fore s'oppose don
au gradient latitudinal de pression qui tend à enmener la partiule vers les ples dans la
branhe supérieure de la ellule de Hadley. Sur Terre, vers 30
◦
, la irulation de Hadley
prend n ar les eets de la rotation terrestre deviennent trop fort. Pour une planète qui
tourne sur elle-même plus lentement omme Vénus, la irulation méridienne moyenne
s'étendra plus loin vers les ples.
D) Vent thermique
Les équilibres ylostrophique et géostrophique établis dans la setion préédente (f.
équation 1.43) peuvent être réexprimés en terme de température. Pour ela, on se plae
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dans une approximation de plan tangent (f. setion 1.2.4) où le gradient horizontal de
pression sera équilibré par la omposante horizontale de la fore de rotation, et où l'équi-
libre hydrostatique sera vérié sur la vertial.

















Il est ommun en physique des atmosphères d'utiliser la pression en oordonnée vertiale
ar dans e as, on est sûr d'avoir un uide inompressible (démonstration dans Sadourny,
2001). En se souvenant de l'équilibre hydrostatique, on peut introduire la oordonnée sans
dimension suivante, qui s'apparente au rapport de l'altitude sur l'éhelle de hauteur de
pression :






où on rappelle que l'éhelle de hauteur H = RaTg , et zr est une altitude de référene.




∂z = −ρr = ∂P∂Φ , et
en utilisant la loi des gaz parfaits, P = ρrRaT et la dénition de ζ, on a : P
∂Φ
∂P = − Pρr =

















En onsidérant que les vents à la surfae sont nuls, u∼0 (les vents sont généralement











Cette relation permet d'évaluer indiretement la struture des vents dans une atmo-
sphère (u), à partir du hamp de température, la struture thermique d'une atmosphère
étant failement déterminée par inversion des mesures du rayonnement thermique infra-
rouge émis par l'atmosphère. Cette équation présente deux solutions (dans le as limite où
aΩu), qui orrespondent à deux sens opposés du vent zonal : l'une dans le sens opposé
à la rotation solide de la planète et l'autre dans le même sens (en raison de la raine). Si
auune autre information n'est donnée sur les vents, il est alors diile de savoir le sens
du vent zonal. Une telle diulté s'est présentée pour Titan, pour laquelle on a pendant
quelques années ignorée le signe du vent zonal, avant que la sonde Huygens ne permette
de mesurer les vents par eet Doppler ave l'orbiteur et la Terre.
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En eet, d'autres tehniques que le vent thermique permettent d'obtenir la struture du
vent. En suivant le déplaement de ertaines strutures nuageuses, il est possible d'évaluer
la vitesse du vent zonal (loud traking). Cette tehnique a été beauoup utilisée pour
Vénus, où des marques sombres se déplaent ave les nuages, mais pour d'autres planètes
qui ne présentent pas susamment de strutures, omme Titan, ette tehnique est dif-
ile à utiliser. Une méthode able pour déterminer les vents onsiste à les mesurer par
eet Doppler. Cela peut se faire entre une sonde qui est larguée dans l'atmosphère et un
orbiteur (ou la Terre), omme les mesures qui ont été faites par Huygens sur Titan.
E) Approhe qualitative de la superrotation ave l'équation du vent thermique









Cette équation donne une première approhe qualitative du phénomène de superrota-
tion :
 Dans la troposphère (sur Vénus et Titan par exemple), la température à l'équateur
sera supérieure à la température au ple. Nous aurons don ∂φT<0, d'où ∂ζu>0 et
don le vent zonal devra roître ave l'altitude. C'est préisément e qui est observé.
 Dans la mésosphère sur Vénus et dans la stratosphère sur Titan, 'est l'inverse qui
aura lieu : la température étant plus élevée au ple qu'à l'équateur. Nous aurons don
∂φT>0, d'où ∂ζu<0 et don le vent zonal devra déroître dans ette région, e qui
est également e qu'on observe et modélise ave la déroissane de la superrotation
dans elle-i (f. setions 4.6.3 et 5.2.3).
1.4.2 Approximation hydrostatique
I) Lois d'éhelle et forçages (rotation, stratiation)
Comme préédemment (f. setion 1.4.1.II.B), où on avait introduit les nombres a-
ratéristiques quantiant les eets de la rotation, nous allons faire une analyse d'éhelle
sur l'équation de l'entropie pour quantier ette fois les eets de la stratiation et sur
l'équation du mouvement vertiale pour omparer les eets de la stratiation et eux de
la rotation. On rappelle que les grandeurs aratéristiques introduites sont : U vitesse a-
ratéristique, H hauteur aratéristique, et W fréquene aratéristique.
a) Importane de la stratiation.
En adimensionnant l'équation de l'entropie (f. équation 1.13 sans les termes diaba-
tiques), on a sur la vertiale :
FrǫU∂ts˜+Wω˜∂z s˜ = 0
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La fréquene de Brunt-Vaïsala N remplae alors la fréquene de Coriolis qui apparais-
sait dans le nombre de Rossby (f. équation 1.41). Pour des petits nombres de Froude,
l'atmosphère est dominée par la stratiation vertiale.
Sur Terre, pour U ∼ 10ms−1, H ∼ 10km et N ∼ gH ∼ 10−2s−1, on a Fr ∼ 0.1. Sur
Vénus, au sommet des nuages, U ∼ 100ms−1, H ∼ 2km et N ∼ 4.10−3s−1, Fr ∼ 10 et
près du sol, U ∼ qqms−1, H ∼ 15km et N ∼ 6.10−4s−1, Fr ∼ 0.1. L'atmosphère sur
Vénus semble don assez stratiée dans la troposphère et un peu moins en altitude en
raison de la forte superrotation zonale. Sur Titan, au niveau des jets, on a U ∼ 100ms−1,
H ∼ 20km et N ∼ 4.10−3s−1 (en moyenne), e qui donne un nombre de Froude Fr ∼ 0.8.
L'atmosphère de Titan est également stratiée.
b) Comparaison entre les eets de la stratiation et la rotation.
On introduit également le rayon de déformation qui ompare les eets de la stratiation









Ce paramètre permet de lier les éhelles vertiale et horizontale par l'intermédiaire de
la stratiation et de la rotation.
Un autre paramètre adimensionné est parfois introduit pour omparer les diérents
régimes d'énergie, appelé le paramètre de Burger : Bu = (RdL )
2 = gH
f2L2
= EcEp (ave L, lon-
gueur aratéristique, Ec énergie inétique et Ep énergie potentielle). Il donne le rapport
entre l'éhelle du mouvement et elle donnée par le rayon de déformation. Si les mouve-
ments ont une éhelle horizontale aratéristique plus petite que le rayon de déformation,
l'éoulement sera dans un régime d'énergie potentielle Ep, 'est à dire qu'il présentera
un régime d'ondes de hautes fréquenes et la fore de Coriolis sera faible. Dans le as
ontraire, l'éoulement sera dans un régime d'énergie inétique K et l'éoulement s'organi-
sera en grand tourbillons, et des ondes dues à la rotation pourront alors être visibles.
 Une illustration peut être faite ave une goutte d'eau qu'on fait tomber dans une uve
d'eau en rotation. Près du lieu de la hute, il y a transfert de l'énergie potentielle
qu'avait la goutte en énergie inétique et les eets de la rotation ne se font pas
beauoup sentir. On observe à et endroit les osillations de la surfae libre. Assez
loin du point de hute, la rotation loale du uide a augmenté et la fore de Coriolis
devient plus importante. Le uide s'organise alors en un grand mouvement de rotation
autour de l'axe de rotation de la uve.
 Le lien peut être fait ave la rotation d'une atmosphère. En eet, dans la uve en
rotation sous l'eet de la fore entrifuge, la surfae libre se stabilise sous forme
d'une parabole et la variation de l'épaisseur du uide est alors reliée à la variation
du paramètre de oriolis : au entre de la uve en rotation, au minimum de la hau-
teur du uide, la fore de oriolis est nulle et peut représenter l'équateur alors que
sur les bords de la uve, au maximum de hauteur de uide, la fore de oriolis est
maximale et est assoiée au ple (une uve en rotation ne représente qu'un hémi-
sphère). L'analogie peut don être faite : aux ples, la fore de Coriolis est la plus
forte et l'éoulement s'organise sous forme d'un vortex polaire alors qu'aux moyennes
latitudes, on peut observer la présene d'ondes de Rossby par exemple, par l'alter-
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nane des hautes et basses pressions. Près de l'équateur, des ondes de plus hautes
fréquenes seront observées (f. setion 1.5). Cette éhelle est don utile pour l'étude
des ondes de Rossby et 'est pourquoi elle est aussi appelée éhelle de déformation
de Rossby.
Sur Terre, N ∼ 10−2s−1, H ∼ 10km et f ∼ 10−4 global, e qui donne un rayon de
déformation Rd ∼ 106. L ∼ 1000km est environ 100 fois plus grand que H. Sur Vénus, au
sommet des nuages, on a N ∼ 4.10−3s−1, H ∼ 2km et f ∼ 6.10−7 global, L ∼ 104km
et près du sol, on a N ∼ 6.10−4s−1, H ∼ 15km, même valeur. Le rayon de déformation
(Rd ∼ 107) est don globalement 10 fois plus grand sur Vénus que sur la Terre, e qui
est logique puisque les eets de rotation par rapport à la stratiation sont moindres. Sur
Titan, on a en moyenne N ∼ 4.10−3s−1, H ∼ 20km et f ∼ 10−5, e qui donne un rayon
de déformation Rd ∼ 8.106, prohe de elui de Vénus.
II) Eoulement moyen de grande éhelle
Les deux grands équilibres pour un éoulement moyen qui ressortent de es études
pour des atmosphères en rotation est l'équilibre ylo-géostrophique sur l'horizontal
(f. équation 1.33) : [f + u tan φa ]u =
1
a∂φΦ et l'équilibre hydrostatique sur la vertiale :
∂φ
∂z − RH θ¯ exp−
Raz
H = 0. C'est e qu'on appelle l'approximation hydrostatique. Pour des
éoulements dont l'éhelle horizontale est grande devant l'éhelle vertiale (approxima-
tion ouhe mine) mais qui reste plus petite que le rayon terrestre, on pourra utiliser
l'approximation hydrostatique (atmosphère dominée par la stratiation vertiale), ainsi
que l'approximation plan β. Ces éoulements orrespondent à des mouvements de grande
éhelle, qui sont aratérisés par les deux équilibres rappelés i-dessus ainsi que par la pré-
sene des ondes de moyennes latitudes, des marées et des ondes équatoriales. Nous avions
vu que es deux grands équilibres peuvent se ombiner pour donner e qu'on appelle l'équi-
libre du vent thermique (f. setion 1.4.1.II.D), qui montrait qu'un éoulement purement
zonal pouvait être obtenu par un gradient latitudinal de température.
Pour des mouvements de petites éhelles, la vitesse vertiale peut être grande et l'ap-
proximation hydrostatique n'est alors plus vériée. Cela onerne les mouvements turbu-
lents de la troposphère que nous n'étudierons pas, ainsi que les ondes de gravité qui sont
des ondes se développant sur un maillage spatial assez n.
Globalement, les atmosphères des planètes en rotation lente omme Vénus et Titan
suivent les mêmes lois que elles qui régissent l'atmosphère terrestre à ei près que les
fores de rotation n'ont pas la même intensité. Dans la deuxième partie de ette thèse,
nous étudierons don les aratéristiques de es éoulements de grande éhelle sur Vénus
et Titan, en gardant en tête e qui se passe sur Terre.
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1.5 Grandes familles d'ondes
Introdution
Dans la setion préédente, nous avons exposé les grands équilibres qui gouvernent
l'éoulement moyen. Les perturbations par rapport à es grands équilibres génèrent des
ondes de nature diérente qui sont ouplées à l'éoulement moyen. Dans ette setion, nous
donnerons les grandes familles d'ondes assoiées à es grands équilibres, et aratérisées
par des fores de rappel propres. Nous négligerons ii les ondes dues à la ompressibilité du
milieu omme les ondes sonores qui ne seront pas présentes dans notre étude des milieux
dans l'approximation de Boussinesq et ne seront également pas présentes dans les modèles
numériques.
Un premier type d'ondes est dû à l'inuene aussi bien gravitationnelle que thermique
du soleil. Ces perturbations sont assoiées au phénomène de marées. Nous présenterons
dans la setion 1.5.1 les prinipales aratéristiques de es marées sans entrer profondément
dans la théorie.
Dans une atmosphère au repos, nous aurons des ondes dûes à l'éventuelle stratiation
stable du milieu où la fore de rappel sera la poussée d'Arhimède (f. setion 1.4.1.A).
Dans un repère tournant, il existe une autre atégorie d'ondes : les ondes dûes à la
rotation. Dans e as, la fore de rappel sera la fore de Coriolis. Nous aurons les ondes
inertielles dans le as où le paramètre de Coriolis f est onstant et les ondes de Rossby dans
le as où l'on prend en ompte la variation de f ave la latitude (f. approximation plan
β, setion 1.2.3). Enn, dans le as général, il existe des modes mixtes, tels que les ondes
d'inertie-gravité ou les ondes mixtes Rossby-gravité, pour lequelles les fores de rappel sont
simultanément la poussée d'Arhimède et la fore de Coriolis. Ce sont es ondes dues à la
rotation que nous allons présenter puis étudier dans le as de Vénus (f. setion 5.7.1).
Dans d'autres atmosphères planétaires, les propriétés générales des ondes que nous al-
lons dérire ne seront pas fonièrement modiées mais seront valables dans des domaines
plus ou moins larges et ave des intensités plus ou moins fortes, en raison surtout des
diérenes de rotation solide. Le forçage radiatif inue indiretement sur les ondes par la
irulation générale qu'il va engendrer et des modiations dans le transfert radiatif entre
diérentes atmosphères n'induiera don pas des modiations profondes dans la desrip-
tion des ondes. Nous retrouverons don sur Vénus, le même type d'ondes mais ave des
fréquenes un peu diérentes que sur Terre.
1.5.1 Les marées (thermiques et gravitationnelles)
Les marées sont un ensemble de déformations dans les atmosphères, ausées par une
perturbation diérentielle de haunes des ouhes de elle-i. Leurs eets se traduisent
par un éhange de moment inétique ave e orps perturbateur et il est don important
de les disuter dans le adre de e travail. Ces fores interviendront dans e que nous avons
appelé fores extérieures,
~Fext ( ~Fdia, f. setion 1.10 et ~Fvisq , f. setion 1.1). Elles ont
deux origines diérentes :
 Une origine gravitationnelle : la déformation est provoquée par une attration gravi-
tationnelle diérentielle sur haque ouhe, de la surfae au sommet de l'atmosphère.
 Une origine thermique : la déformation est provoquée par le hauage diérentiel de
l'atmosphère par le soleil.
37
Chapitre I.1. Cirulation générale des atmosphères
a) La marée gravitationnelle
Figure 1.10  Couple de marées gravitationnelles pour un système au repos.
Considérons d'abord le système au repos. On prend un orps C solide ou liquide de
entre de gravité G, qui va être perturbé gravitationnellement par un orps m. Pour e
système à deux orps, il existe deux hamps de gravité importants :

~G(G) : Le hamp de gravité appliqué par m au point G.

~G(Mi) : Le hamp de gravité appliqué par m en un point Mi.
On dénit alors l'aélération de marée par :
~γM = ~G(M)− ~G(G) (1.52)
d'où la fore de marée assoiée au point Mi :
~FMi = ρ(
~G(Mi)− ~G(G)) (1.53)
La fore de marée est don une fore diérentielle qui est dûe au aratère étendu du
orps C étudié. Cette fore de marée gravitationnelle s'applique autant sur la planète solide
que sur l'atmosphère.
Dans le as d'une masse uide seule et qui ne tourne pas, la loi de densité ne dépendra
que de la oordonnée radiale r, la masse n'étant soumise qu'à sa seule gravité. Dans le as
où il y a un ompagnon (omme le Soleil par exemple pour Vénus, la lune pour la Terre et
Saturne pour Titan), la densité dépendra simultanément des trois oordonnées r,φ,λ. On
a don :
~G(M) = ~Gcorps seul(r) + ~Gmaree(r, φ, λ)
or, d'après le théorème de Gauss pour la gravitation :
~∇.( ~G(M)) = −4πGρ (1.54)
d'où :
ρtotal(M) = ρcorps seul(r) + ρmaree(r, φ, λ) = f(r, φ, λ) (1.55)
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On obtient don bien une loi de densité non radiale et l'apparition d'un bulbe de
marée. Ce bulbe se aratérise par une assymétrie de la masse dirigée selon la ligne des
entres, 'est à dire la ligne qui relie les entres de gravité du oprs perturbateur et du
orps perturbé.
Lorsque le système est en mouvement, divers proessus vont intervenir, omme les
méanismes de dissipation et de rotation, et modier ainsi le système jusqu'à l'obtention
d'une situation stable. Ces modiations se font sur des éhelles de temps astronomiques.
A l'instant initial (formation du système solaire), était le haos et haque objet du
système solaire avait des paramètres orbitaux obtenus de manière aléatoire : les objets ont
des orbites plutt elliptiques, sont inlinés par rapport au plan de référene des orbites
(obliquités non nulles) et n'ont auune raison d'être synhronisés entre eux (les périodes
orbitales et de spins des objets ne sont pas identiques). Cet état est instable et n'est pas
un état d'énergie minimale. Il devra tendre vers un état plus stable qui est le suivant :
les orbites seront irulaires, les spins des diérents orps seront parallèles au spin de l'or-
bite et les mouvements propres des objets seront synhronisés ave le mouvement orbital
(période orbitale de l'objet perturbé sera égale à la période de rotation propre de l'objet
perturbateur et la période propre de rotation de l'objet perturbé sera également égale à la
période orbitale de e même objet). Pour arriver à et état, il aura fallu dissiper le surplus
d'énergie inétique. Il nous faudra don des phénomènes de dissipation. Dans le as d'un
uide, 'est la visosité qui jouera e rle.
Ce phénomène de dissipation va jouer un rle très important dans le phénomène de
marée. En eet, s'il n'y a pas de frottements, le bulbe de marée serait toujours dirigé selon
la ligne des entres et le ouple exeré sur e dernier par m (objet perturbateur) serait
de moyenne temporelle nulle sur une période de révolution orbitale. Dans le as réel, le
frottement induit un angle α entre la diretion du bulbe et la ligne des entres. Cet angle
est paramétré en fontion des proessus dissipatifs et don prinipalement de la visosité
de l'atmosphère. On appellera et angle, angle de marée. Un ouple s'exere alors de façon
à faire tendre le système vers son état le plus stable.
Cependant, pour avoir une ompréhension globale du phénomène de marée, il faut tenir
ompte d'un dernier fateur : la rotation du orps sur lui-même (Ω). Revenons au as d'un
système à deux orps. Deux as se présentent, où ωorb représente la vitesse de rotation
orbitale de l'objet perturbé (f. Shéma 1.10) :
 ωorb>Ω. Pour synhroniser, on voudrait que la vitesse de rotation propre de la planète
(Ω) soit égale à la vitesse orbitale (ωorb). Dans e as, le ouple de marée va don
tendre à augmenter la vitesse de rotation propre de la planète.
 ωorb<Ω. En utilisant le même raisonnement, le ouple de marée va don tendre à
diminuer la vitesse de rotation propre de la planète.
Le as atuel de Vénus est partiulier puisqu'elle tourne plus lentement sur elle-même
qu'elle ne tourne autour du soleil. Elle se situerait don a priori dans le premier as, et sa
vitesse de rotation propre serait en train d'augmenter. Il est possible que les marées gravi-
tationnelles aient joué un rle pour l'obtention des paramètres orbitaux atuels de Vénus,
ainsi que dans la rotation rétrograde. Jaques Laskar aurait alors le premier suggéré le
rle des marées gravitationnelles dans le phénomène de superrotation de l'atmosphère de
Vénus et l'importane de la rotation rétrograde dans les proessus de transport de moment
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inétique de la planète solide vers l'atmosphère de Vénus.
b) la marée thermique
Figure 1.11  En haut : prinipe de la marée thermique : le hauage de l'atmosphère
diminue ave la distane au soleil Po e qui engendre des gradients de pression. La masse
atmosphérique se redistribue alors pour équilibrer la pression loale. En bas : illustration des
mouvements qui pourraient maintenir la superrotation sur Vénus : la marée thermique ave
la irulation subsolaire-antisolaire assoiée et la irulation méridienne moyenne (Hunten
et al., 1983).
L'atmosphère d'une planète va être soumise au hauage du Soleil et d'autant plus fort
que la planète est prohe du Soleil. Les variations loales de température qui en résultent
engendrent alors des variations de pression selon la loi des gaz parfaits. Les gradients de
pression ainsi réés génèrent à leur tour en permanene une redistribution de masse at-
mosphérique de façon à revenir à l'équilibre de pression, sous forme de bulbe de marée
thermique. Plus préisément, la température et la pression étant élevées au point subso-
laire (pour lequel le Soleil est au zénith), l'atmosphère a tendane à être repoussée hors
de la région ensoleillée. Dans le as de Vénus, il en résulte une irulation mésosphérique
allant du point sub-solaire vers le point anti-solaire (f. Fig. 1.11). Sur Terre, on peut ob-
server également des marées atmosphériques (signal diurne et semi-diurne dans les hamps
de température et de pression).
La marée thermique sera, de la même façon que la marée gravitationnelle, soumise à
une dissipation par visosité d'où l'appliation d'un ouple de marée. Nous allons montrer
qu'une redistribution de pression peut induire une redistribution de la masse atmosphé-
rique. Pour ela, on reprend l'équation de Navier-Stokes, en se plaçant dans un régime
quasi-hydrostatique ave
~Fext = ~∇UMT , où UMT est un potentiel de marée thermique, et
en ne onsidérant ni les fores de rotation, ni la marée gravitationnelle. On a alors :
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Comme gUMT , le potentiel de marée thermique n'est qu'une perturbation d'ordre
1 par rapport à l'équilibre hydrostatique sans marée thermique, on peut don linéariser
l'équation préédente en posant :


P = Po + P1
ρ = ρo + ρ1
Φ = Φo +Φ1
On obtient alors pour l'ordre 0 et pour l'ordre 1 :
{
~∇Po = ρo~∇Φo
~∇P1 = ρo~∇Φ1 + ρ1~∇Φ0 + ρo~∇UMT




(~∇P1 − ρo~∇Φ1 + ρo~∇UMT ).~∇Φo
Cei explique de manière rudimentaire omment une variation de pression sous l'in-
uene d'un potentiel, dit de marée thermique, UMT , rée une redistribution de densité.
Cette redistribution de densité va induire une irulation du point haud vers le point
froid (subsolaire-antisolaire). Ce type de irulation est lairement observé sur Vénus qui
est soumise à un hauage diérentiel fort. Cette irulation subsolaire-antisolaire forte-
ment non-axisymétrique est observée dans la mésosphère vénusienne (au-delà de 80 km
environ) (f. setion 5.2.6). Le maximum de vent zonal sur Vénus prend don plae dans
une zone de transition entre un régime de irulation en moyenne axisymétrique jusqu'au
sommet des nuages et un régime de irulation subsolaire-antisolaire non-axisymétrique
(f. Shéma 1.11).
1.5.2 Les ondes d'inertie-gravité
Les ondes d'inertie-gravité orrespondent à la deuxième grande lasse d'éoulement
après l'éoulement moyen aratérisé par l'équilibre ylo-géostrophique et l'équilibre
hydrostatique pour les uides en rotation.
On herhe à obtenir l'équation qui gouverne les osillations induites par une petite
perturbation d'un état de base, ainsi que la relation de dispersion aratéristique de ette
perturbation. Cette relation de dispersion indique si la perturbation à un aratère ondu-
latoire, 'est à dire que ette perturbation est entretenue (système ouvert), ou bien si elle
est amortie (absorption par le milieu) ou ampliée (instabilités).
On part d'un état de base aratérisé par son prol d'entropie s(z) (ou de tempéra-
ture), qui vérie l'équilibre hydrostatique (la pression de l'état de base orrespond à une
utuation de pression) :
∂P
∂z = ρrγ(s− sr). Le paramètre de Coriolis est onstant et vaut
fo (on se plae assez loin de l'équateur) et N est la fréquene de Brunt-Vaïsala de l'état
de base. A partir de et état de base, on linéarise l'équation 1.17 en posant :
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

P = P + P˜
s = s+ s˜
U = U + U˜
et on obtient (les termes d'advetion disparaissent dans la linéarisation, si on ne garde
que l'ordre 1) les équations du mouvements selon l'horizontal et la vertial :{
∂U˜h






∂z − γs˜ = 0
en introduisant la perturbation de la vortiité relative vertiale : ζ˜ = ∂xv˜ − ∂yu˜ et la
perturbation de la divergene horizontale : δ˜ = ∂xv˜ + ∂yu˜.
On obtient le système d'équations linéarisées :

∂tζ˜ + foδ˜ = 0
(∂tδ˜ − foζ˜) + 1ρr△h(P˜ )
δ˜ + ∂zw˜ = 0
∂ts˜+ w˜∂zs = 0
Ces équations peuvent être reombinées pour s'exprimer en terme d'énergie totale des
perturbations E˜ : ∂E˜∂t +
~∇.(P˜ U˜) = 0, ave E˜ = 12ρr(U2+ γ
2
N¯2
s˜2) (U, vent zonal), où on voit










des perturbations. Dans un mouvement ondulatoire, il y a éhange entre es deux formes
d'énergie (Sadourny, 2001).
En ombinant les équations i-dessus entre elles pour éliminer la pression et l'entropie,
on obtient l'équation qui gouverne les osillations (w est la vitesse vertiale, fo, paramètre












)△hw˜ = 0 (1.56)
Pour N = Cte = No, ette équation admet des ondes planes omme solution. Puisque
la vitesse vertiale est nulle à le surfae (w=0 en z=0), on herhe des solutions sous la
forme :
w(x, y, z, t) = wˆ sin(mz) exp i(kx+ ly − wt)
ave m, nombre d'onde vertial, k, nombre d'onde zonal, l, nombre d'onde méridien et
ω, la fréquene absolue des ondes.
L'équation de dispersion s'érit alors :
ω2 =
N2o (k
2 + l2) + f2om
2
k2 + l2 +m2
(1.57)
ave fo < ω < N .
La fréquene absolue de es ondes ω est don omprise entre la pulsation de Coriolis
(fo = 2Ω) et la fréquene de Brunt-Vaïsala N, et orrespond don à des modes rapides.
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Ces ondes sont très générales, au même titre que l'équilibre ylo-géostrophique. Elles
sont aussi appelées ondes de Poinarré. Dans le as, où la fréquene absolue tend vers la
pulsation de Coriolis, on aura des ondes inertielles et dans l'autre extrême, des ondes de
gravité.
1.5.3 Ondes équatoriales (ondes de Kelvin et ondes mixtes Rossby-
gravité)
Pour dériver les ondes équatoriales, on se plae toujours dans le modèle de Saint Ve-
nant. On est obligé ette fois de tenir ompte des variations du paramètre de Coriolis ave
la latitude et on prend un plan entré sur l'équateur (β plan équatorial : f = βy).




∂t − βyv˜ + g ∂h∂x = 0
∂v˜







∂y ) = 0
ave c =
√
ghr et u˜, v˜, h˜, les perturbations de la vitesse zonale, méridienne et de
l'épaisseur de la ouhe. On herhe des solutions sous la forme (système d'équations aux
dérivées partielles dont les oeients dépendent de y, la latitude) :
u˜ = uˆ(y) exp i(kx− wt), v˜ = vˆ(y) exp i(kx− wt), h˜ = hˆ(y) exp i(kx− wt).




vˆ(w2 − β2y2) = −iβykghˆ− igw ∂hˆ∂y
ghˆ(w2 − k2c2) = −ic2w ∂vˆ∂y + ic2kβyvˆ
(1.58)
I) Solutions générales
De manière générale, l'ensemble des solutions est donnée par l'étude du signe de ω2 −
k2c2 dans l'équation 1.58. Un traitement des équations donne :
∂2vˆ
∂y2










Cette équation 1.59 admet un grand nombre de solutions qui peuvent se mettre sous





2c , où Hν sont les polynmes d'Hermite déni par une
relation de réurrene (H0(t) = 1, H1(t) = t, H2(t) = 4t
2 − 2, et.) et ν est le nombre
de noeuds pour la vitesse méridienne entre les ples : ν=0, uniforme en latitude, ν=1 un
noeud, et.
On obtient ainsi une relation de dispersion générale pour les ondes équatoriales :
w2
c2
− k2 − βk
ω
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Les solutions prinipales orrespondent à une solution uniforme en latitude (ν = 0).
Dans e as, selon la valeur w2 − k2c2, on aura soit des ondes de Kelvin et soit des ondes
mixtes Rossby-gravité (MRG) (f. setions 1.5.3 et 1.5.3).
II) Ondes de Kelvin
On trouve que seule une des solutions (w = −kc ou w = +kc) est possible dans le as où
on herhe à annuler w2−k2c2. Le as w = −kc, qui orrespond à des ondes se propageant
vers l'ouest ne donne pas de solution. Ce type d'ondes équatoriales se propagent don vers
l'est à la vitesse c =
√




c vˆ (f. équation 1.58), e qui
donne une vitesse méridienne exponentielle à l'inni loin de l'équateur. Cela est inorret
sauf si vˆ = 0, e qui donne alors : ∂hˆ∂y = −βyc hˆ. Ave ette hypothèse, on a :
h˜ = ho exp−βy
2
2c2
exp i(kx−wt), u˜ = gh˜
c
, v˜ = 0 ! (1.60)
Cette onde est appelée onde de Kelvin et se propage horizontalement vers l'est (dans le
même sens que la rotation de la planète solide) dans les régions équatoriales. Sur Vénus, elle
se propagera horizontalement vers l'ouest. Elle est aratérisée par une vitesse méridienne nulle
ave une vitesse de phase identique aux ondes de gravité en l'absene de rotation. Elle est
don également non-dispersive : quelque soit le signal, il sera onservé lors de sa propa-
gation. Dans un plan horizontal, elle est entrée autour de l'équateur (f. Fig. 1.12) et
l'amplitude de l'onde déroît en latitude omme (( cβ )
1/2
, éhelle de Rossby équatoriale).
Figure 1.12  Strutures horizontales des ondes de Kelvin (en haut) et ondes MRG (en
bas)(Andrews et al., 1987).
Relation de dispersion des ondes de Kelvin et paramètre de Lamb. La relation de dis-




où k est le nombre d'onde zonal. Celle-i peut être réexprimée sous la forme σ = a k√γ ,
où on a posé ω = 2Ωσ (paramètre adimensionné omparant la fréquene des ondes au
paramètre de Coriolis) et γl, le paramètre de Lamb déni par :
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Le paramètre de Lamb quantie le onnement dans la bande équatorial. Plus γ aug-
mente, plus la hauteur équivalente hr diminue. Ce paramètre se rapprohe du nombre de
Froude, qui ompare la vitesse de rotation de la planète et la vitesse des ondes se propageant
dans un milieu de hauteur hr.
Sur Vénus par exemple où la vitesse de rotation solide Ω est très faible, le paramètre
de Lamb sera également petit et don le onnement équatorial faible (pour hr donné).
Cela veut dire que des ondes de type équatoriales pourront être observées à beauoup plus
haute latitude.
La vitesse de phase des ondes de Kelvin peut aussi s'exprimer en fontion du paramètre
de Lamb : c = 2Ωa√γ
l
∝ 2Ωσk . La vitesse de phase est don toujours positive ar k>0 par
onvention et σ>0, e qui explique la propagation vers l'est. Il est également important de
remarquer que ette vitesse de phase ne hangerait globalement pas d'une planète à l'autre.
Struture vertiale. Si on introduit une struture vertiale (on sort du adre du modèle
de Saint Venant) :
{
(uˆ, vˆ, hˆ)(y, z) = exp z2HU(z)(u˜, v˜, h˜)(y)
ωˆ(y, z) = exp z2HW (z)(ω˜)(y)









où m2 = N
2
gh − 14H2 ∝ γl − 14H2 est le nombre d'onde vertial.
Sur Vénus, on a vu que γl était plus faible que sur Terre, le nombre d'onde vertial
serait don plus faible (longueur d'onde vertiale plus grande).
La vitesse de groupe selon la vertiale des ondes de Kelvin est : cgz =
∂σ






Pour avoir une propagation vers le haut cgz>0 (vitesse de groupe vertiale), il faut m<0.
Or, pour une phase onstante : χ = kλ + mz − 2Ωσt = Cte et omme le nombre
d'onde zonal k est toujours positif par onvention, si m<0, on doit alors avoir la longi-
tude λ qui augmente quand l'altitude z augmente. Cela donne l'orientation des surfaes
équiphases dans un plan altitude-longitude. Sur Vénus, es ondes se propageront don
vertialement (z roissant) vers l'ouest (λ>0).
III) Ondes MRG






vˆ. La solution doit





Relation de dispersion des ondes MRG. On prend don une solution de la forme : v˜ =
vo exp−βy
2
2c exp i(kx− ωt) et on obtient omme relation de dispersion :
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+ k) = 0
On veut don que le premier terme soit nul et pour k>0 par onvention, on a deux














, pour ω < 0 (propagation vers l′est sur V enus)
Figure 1.13  Illustration du spetre spatial (en k, nombre d'onde zonal) et temporel (en
w, fréquene absolue) des diérents types d'ondes dans les régions équatoriales. (βc)1/2
représente la fréquene inertielle, qui donne la limite entre les modes rapides omme les
ondes d'inertie-gravité et les modes lents omme les ondes MRG, de Rossby et de Kelvin.
Les propagations sont donnés pour le as terrestre. Pour le as vénusien, il faut inverser
(Illustration tirée du ours de Sadourny (2001)).
Ces deux solutions aratérisent en fait une seule onde ar elles se raordent bien dans
l'espae spetral (f. Fig. 1.13). Pour w → −∞, le nombre d'onde augmente pour atteindre
elui des ondes de gravité et dans l'autre as, il diminue et tend vers zéro pour atteindre
le nombre d'onde des ondes de Rossby. C'est pour ette raison que ette onde est appelée
onde mixte Rossby-gravité (MRG).
Pour k=0, on a la fréquene inertielle qui vaut (βc)1/2. Cette fréquene sépare les ondes
rapides.
Dans un plan horizontal, les ondes MRG sont antisymétriques par rapport à l'équateur
(f. Fig. 1.12) : une dépression faisant fae à une haute pression si on regarde le géopotentiel
perturbé par ette onde. Une ertaine quantité de uide franhit don périodiquement
l'équateur et osille d'un hémisphère à l'autre.
Elles peuvent se propager horizontalement vers l'est ou vers l'ouest.







. Pour avoir une propagation vers le haut (cgz>0) (vitesse de groupe
vertiale), il faut m>0. Pour une phase onstante : χ = kλ + mz − 2Ωσt = Cte et un
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nombre d'onde zonal positif par onvention, si m>0, on doit avoir la longitude λ qui
diminue quand l'altitude z augmente. Cela donne l'orientation des surfaes équiphases
dans un plan altitude-longitude.
Sur Vénus, es ondes se propageront don vertialement (z roissant) vers l'est (λ<0).
IV) Les autres ondes équatoriales possibles
Pour ν ≥ 1, on a trois solutions possibles en ω. Deux d'entre elles ont des valeurs de ω
assez grandes et se rapprohent des ondes de gravité équatoriales, l'une se propageant vers
l'est sur Terre (l'ouest sur Vénus) et l'autre vers l'ouest (l'est sur Vénus). La troisième est
une onde se propageant vers l'ouest (l'est sur Vénus) (dans le sens opposé à la rotation
solide), ave une faible fréquene et orrespond à une onde de Rossby équatoriale.
Les ondes de Rossby sont aratérisées par une symétrie par rapport à l'équateur :
deux dépressions se faisant fae de part et d'autre de l'équateur. Quant aux ondes de gra-
vité équatoriales, elles présenteront un signal un peu plus omplexe dans le plan latitude-
longitude ar elles seront entrées sur l'équateur et deux autres bandes seront antisymé-
triques par rapport à ette bande équatoriale, et symétriques entre elles.
1.5.4 Ondes de moyennes latitudes
I) Le modèle de Saint Venant dans l'approximation quasi-ylostrophique
On se plae enore dans le modèle bidimensionnel de Saint Venant pour plus de lareté
dans les aluls (f. setion 1.2.3). Nous tiendrons ompte ette fois des variations du
paramètre de Coriolis ave la latitude et nous nous plaerons don sur un β plan (f =
f0 + β(y − y0)). On parle alors de modèle de Saint Venant dans l'approximation quasi-
géostrophique (QG) sur Terre. On déompose alors le vent horizontal en un vent dominant
donné par l'équilibre géostrophique plus un terme de perturbation du vent par rapport à
et état d'équilibre, qui est appelé vitesse agéostrophique :
~Uh = ~Ug + ~Ua, où ~Ug est la
vitesse géostrophique.
On onçoit aisément qu'une telle déomposition peut se faire autour de l'équilibre ylo-
strophique, dominant sur Vénus. On pourra alors parler d'approximation ylostrophique
(QC).
La théorie de l'approximation quasi-géostrophique a eu un rle historique important
dans la modélisation numérique des atmosphères. Elle a été introduite par Jules G. Char-
ney en 1947 et a permis la première intégration numérique des équations de l'atmosphère,
grâe à la simpliation qu'elle entrainne. Ce alul historique a ouvert la voie à la simu-
lation numérique des atmosphères, qui sert maintenant de base à la météorologie et aux
modèles de limat. Les modèles atuels utilisent désormais les équations générales en rai-
son notamment des progrès informatiques mais l'approximation QG reste un outil puissant
pour omprendre les sorties des modèles et dérire les phénomènes.
Dans e modèle, la vortiité potentielle se onserve toujours : ( DDtg)ηsv,Q = 0 ave
( DDt)g qui est la dérivée partiulaire prise en suivant la vitesse de l'équilibre dominant.
Cette vortiité potentielle s'exprime omme :
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ψ + ∂y U (1.63)
où c =
√
ghr, U la vitesse zonale de l'éoulement moyen et la fontion de ourant
ψ = g(h−hr)fo .
La onservation de la vortiité potentielle est don un résultat très robuste et va servir
pour dériver les ondes de Rossby.
La dynamique d'un éoulement quasi-géostrophique évolue sur une éhelle de temps
lente par rapport à la fréquene inertielle, donnée par le paramètre de Coriolis ((βc)1/2)),
e qui est d'autant plus vrai dans une approximation quasi-ylostrophique. Cela signie
que dans e modèle, on se onentre sur les ondes plus lentes que les ondes rapides du type
inertie-gravité.
II) Ondes de Rossby
En développant l'équation de la vortiité potentielle obtenue i-dessus (f. équation 1.63),

















)ψ(y, z) − ∂U
∂y
) = 0
Si on linéarise la fontion de ourant : ψ(x, y, z, t) = ψ(y, z) + ψ˜(x, y, z, t). On obtient








ψ˜ + β∂xψ˜ = 0
Relation de dispersion des ondes de Rossby. Les solutions étant de la forme : ψ˜ =
ψˆ exp i(kx+ ly −wt), l'équation de dispersion s'érit :
c = −w
k
= U − β





où  est la vitesse de phase des ondes de Rossby dans un repère absolu, U est la vitese
zonale de l'éoulement moyen (vitesse d'entrainement), et β est déni dans la setion 1.2.4).
 Dans le as où il n'y a pas de vent moyen, ette vitesse est toujours négative et
les ondes se propagent alors vers l'ouest sur Terre (resp. vers l'est sur Vénus), très
lentement (de l'ordre de quelques mètres par seonde sur Terre) puisque β est très
petit.
 Dans un hamp de vent moyen, les ondes de Rossby dérivent lentement vers l'ouest sur
Terre en suivant le vent zonal (resp. vers l'est sur Vénus). On voit que plus les ondes
ont une grande longueur d'onde zonale, plus le deuxième terme de l'équation 1.64
est grand et plus les ondes se propagent vers l'ouest sur Terre (resp. vers l'est sur
Vénus). Par ontre, à partir d'une ertaine longueur d'onde, les ondes de Rossby
de ourte longueur d'onde sont emportées vers l'est sur Terre (resp. vers l'ouest sur
Vénus) par l'éoulement moyen.
Il existe don une longueur d'onde ritique entre les deux diretions de propagation,
appelée éhelle de Rhines (alulée pour une vitesse de phase absolue =0) :
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Pour ette longueur d'onde, l'onde est stationnaire. Au-delà de ette longueur d'onde
ritique, l'onde de Rossby se propage vers l'ouest sur Terre (se propage horizontalement
vers l'est sur Vénus), et en deçà, elle se propage vers l'est sur Terre (se propage horizonta-
lement vers l'ouest).
Visualisation simple des ondes de Rossby. Les ondes de Rossby résultent de la sphéri-
ité de la planète et de sa vitesse de rotation. Si on néglige les eets du rayon de déformation
dans l'expression de la vortiité, la onservation de ette dernière (f. équation 1.63) se ré-
duit à la onservation de la vortiité absolue, f +△hψ. Une illustration est proposée sur
le Shéma 1.14.
Figure 1.14  Illustration de la formation d'une onde de Rossby par eet β. On perturbe
une partiule initialement au repos en latitude. Si on déplae ette partiule vers les ples,
elle va se retrouver dans un environnement où la vortiité planétaire (f) est plus forte. Si
elle veut alors onserver sa vortiité absolue, elle doit don diminuer sa vortiité relative
propre, e qui donne une dépression. La situation inverse se produit si elle se déplae
vers l'équateur, donnant un antiylone. Les mouvements générés par es deux systèmes
onduisent à une propagation vers l'ouest de l'onde de Rossby sur Terre.
Si on prend alors une partiule uide qui est légèrement déplaée vers le nord et qui
était initialement au repos (don pas de vortiité relative), elle se retrouve dans un envi-
ronnement où le paramètre de Coriolis est plus élevé. Si elle veut onserver sa vortiité
absolue, elle doit don diminuer sa vortiité relative (△hψ<0). Cela orrespond à une dé-
pression et sa trajetoire va s'inurver vers la droite pour essayer de la ramener vers sa
position initiale. De la même manière, si une partiule uide est déplaée ver le sud, elle
verra sa vortiité relative augmenter ave, en onséquene, la réation d'un antiylone et
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sa trajetoire tendra à la faire tourner dans le sens inverse des aiguilles d'une montre. Ce
sont es mouvements de rappel qui génèrent sur Terre les ondes de Rossby dans le ux
moyen de vents d'ouest aux moyennes latitudes et l'alternane des pressions et antiylones
qui sont bien visibles (f. Fig. 1.15).
Figure 1.15  Illustration de la struture horizontale d'une onde de Rossby sur Terre (à
une altitude donnée) ave l'alternane des hautes et basses pressions aux moyennes latitudes
(Sadourny, 2001).
De part et d'autre de la dépression ainsi réée, apparaissent des anomalies de pression
négative à l'est de elle-i et positive à l'ouest. Cela illustre la propagation des ondes de
Rossby prinipalement vers l'ouest sur Terre (f. Fig. 1.15).
Eets orographiques. Une montagne dans un éoulement zonal moyen pourra également
générer une onde de Rossby. Selon le théorème de Kelvin (f. setion 1.2.5), on rappelle
qu'une partiule de uide qui monte sur une pente de montagne voit sa vortiité relative
diminuer par ompression des tubes de vortiité vertiaux. Ainsi, dans un ourant de vents
d'ouest qui renontre une haîne de montagne orientée nord-sud (exemple la ordillère des
Andes, les Roheuses sur Terre), une partiule uide aquiert sur le même prinipe une
vortiité relative négative et génère une dépression au-dessus de la montagne. La partiule
uide est don ramenée vers sa latitude initiale et arrive dans un milieu où le paramètre de
Coriolis est plus faible. Elle aquiert don une vortiité relative positive, d'autant qu'elle
quitte la montagne. Un antiylone est réé en aval de l'éoulement. Ce méanisme peut
également générer une onde de Rossby (f. Shéma 1.16).
Ces méanismes sont bien onnus sur Terre.
Dans le as de Vénus par exemple, la topographie pourrait jouer un rle dans la réation
d'éventuelles ondes de Rossby. Ishtar Terra est un plateau de montagnes, dont ertains
sommets atteignent 11 km d'altitude, soit beauoup plus hauts que l'Everest sur Terre. La
seule diérene est que e plateau est orienté selon la longitude, et non pas nord-sud.








U−c − (k2+ l2))−
1
4H2
. On a propagation vertiale des ondes de Rossby
si m2 est positif, 'est à dire si les ondes ont une longueur d'onde horizontale pas trop
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Figure 1.16  En haut : illustration de la réation d'une onde de Rossby par interation
entre le relief (une haine de montagne) et l'éoulement moyen d'ouest, par suite de l'ef-
fet β. En bas : l'interation entre une haine de montagne et un éoulement d'est donne
généralement une solution amortie.
grande et si les vents d'ouest sur Terre (respetivement d'est sur Vénus) ne sont pas trop
forts.
Pour des ondes stationnaires (=0) sans propagation vertiale, on peut dénir une
vitesse moyenne du vent zonal ritique par : U c = β[(k





propagation zonale des ondes de Rossby, il faut que 0 < U < U c. C'est le ritère de
Charney-Drazin.
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1.6 Interations entre le ot moyen et les ondes
Introdution
Le modèle de Hadley (f. setion 1.4.1.II.A) donnait une vision axi-symétrique de l'éou-
lement et permettait d'introduire les eets de la rotation dans la irulation méridienne
engendrée par un gradient thermique en latitude. Cette irulation méridienne générait un
jet aux moyennes latitudes et le moment inétique s'aumulait don à es latitudes. Cette
situation va nir par être instable et le moment inétique va être redistribué par des eets
non-axisymétriques qui vont prendre le relais. Cela va pouvoir se faire par l'apparition
d'ondes planétaires, générées par les instabilités et qui en interagissant ave l'éoulement
moyen pourront redistribuer le moment inétique.
Nous allons don donner les éléments théoriques néessaires permettant de quantier
l'interation réiproque entre l'éoulement moyen et les phénomènes transitoires. Deux ef-
fets sont possibles : l'éoulement moyen peut modier fortement la propagation des ondes
et les perturbations peuvent également induire de forts hangements dans le ourant moyen
au travers d'eets non linéaires. A terme, ette étude permettra d'évaluer la ontribution
des transitoires au transport de moment inétique.
1.6.1 Les instabilités dans les atmosphères planétaires
Il existe plusieurs types d'instabilités dans les atmosphères. Dans une atmosphère au
repos (par opposition à "en rotation), nous avons l'instabilité onvetive (f. setion 1.6.1)
qui apparaît loalement et à l'équateur sous l'eet du hauage solaire, pour rétablir l'équi-
libre hydrostatique (f. setion 1.4.1.I.A). Pour une atmosphère en rotation dans un sys-
tème sphérique, on aura l'instabilité inertielle pour rétablir l'équilibre géostrophique pour
les planètes en rotation rapide (omme la Terre et Mars) et l'équilibre ylostrophique pour
les planètes en rotation lente (omme Vénus et Titan)(f. setion 1.6.1).
Aux moyennes latitudes, diérents types d'instabilités pourront intervenir selon les
modes de transfert d'énergie inétique et potentielle, don surtout selon l'intensité de la
rotation de la planète. Pour les planètes en rotation rapide, on parlera surtout d'instabilité
baroline qui apparaît dans des régions de forts gradients latitudinaux de température, par
exemple aux moyennes latitudes sur Terre. Pour les planètes en rotation plus lente, qui
ont des gradients latitudinaux de température beauoup plus faibles, on aura surtout de
l'instabilité barotrope. Sur Terre, de l'instabilité barotrope peut être trouvée loalement
dans les régions équatoriales (Holton, 1979). Pour ette raison, je ne m'attarderai pas sur
l'instabilité baroline.
I) Instabilité onvetive
Les équilibres hydrostatiques stables présentés dans la setion 1.4.1.I.A orrespondent
à N2>0, 'est à dire à un milieu où l'entropie est roissante ave l'altitude (ou tempé-
rature potentielle). Pour N2<0, l'équilibre est instable, et orrespond au phénomène de
onvetion qui est renontré de manière transitoire dans l'atmosphère, par exemple dans
une ouhe de uide hauée à sa base ou refroidie au sommet par eet radiatif. L'étude
de l'instabilité onvetive se fait don loalement alors que globalement dans l'atmosphère,
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on observe un équilibre hydrostatique stable.
Dans la situation d'instabilité onvetive (ou instabilité de Rayleigh-Bénard), la parti-
ule uide qui est plus haude que le milieu environnant, et don plus légère (loi des gaz
parfaits), va monter jusqu'à renontrer une ouhe d'air de même température. Dans e
as, la partiule uide est instable si la température (densité) du milieu environnant hute
plus (moins) vite que la température (densité) de la partiule uide dans son mouvement
adiabatique (mouvement assez rapide pour éviter tout transfert de haleur ave le milieu
ambiant, T ∼ P κ). Cela se traduit pour une partiule instable par :
∂zTa > ∂zT (1.66)
où ∂zTa = − gCp est le gradient vertial de température adiabatique, qui dénit la limite
entre un prol de température ambiant stable ou instable. C'est e qu'on avait appelé γa
(f. setion 1.2.2). Pour Vénus, la loi des gaz parfaits n'étant pas omplètement vériée,
Cp dépend de la température et de la pression.
On peut également aborder la onvetion en terme de ux onvetif (positif vers les z
roissants) : ΦK = −KρCp(∂zT − γa) où K est un oeient de diusion vertiale tur-
bulente (m2s−1). Pour ΦK<0, on n'a pas de onvetion (∂zT − γa>0). Ce ux a pour
rle de ramener vite le gradient de température à sa valeur adiabatique. Le oeient de
diusion vertiale turbulente est estimé par la méthode de la longueur de mélange : K = νl




Sur Terre, e phénomène de onvetion peut se produire dans la troposphère, où la
température déroît ave l'altitude, et se prête don bien à e type de mouvement. La
stratosphère omme son nom l'indique est très stable ar sa température augmente ave
l'altitude ne permettant pas l'apparition de la onvetion. Parfois, ertains nuages très
onvetifs peuvent s'étendre vertialement au-delà de la zone limite (overshoot) dans la
basse stratosphère, en raison par exemple de bouillonnements intérieurs et 'est e qu'on
appelle la onvetion profonde.
Pour étudier loalement la stabilité statique d'une atmosphère, on regarde don l'éart
au prol adiabatique : γ − γa, qui est donné par la fréquene de Brunt-Vaïsala (f. équa-








Si N2 ≤0, l'atmosphère est instable onvetivement.
II) Instabilité de Kelvin Helmhotz. Le nombre de Rihardson est un paramètre
important pour mesurer la stabilité loale d'une atmosphère vis à vis du isaillement du
vent horizontal. Il ompare la stabilité due à la stratiation et le isaillement vertial du
vent horizontal dans une atmosphère qui n'est plus loalement à l'équilibre hydrostatique.
Le isaillement est donné par : S2 = (∂zu)
2 + (∂zv)
2
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Un nombre de Rihardson plus petit que 1/4 donne une ouhe instable dans laquelle
peuvent se développer des instabilités de isaillement dites de Kelvin-Helmhotz. De telles
instabilités sont visibles à l'interfae de deux ouhes de uide de même densité et de
vitesses diérentes. Une nappe de tourbillons se développent alors à l'interfae pour re-
distribuer la vitesse et homogénéiser le uide (diminution du gradient vertial de vitesse
horizontale), en réant un mélange vertial. On peut voir également des instabilités de
Kelvin-Helmhotz à l'interfae de deux ouhes de uide de densités diérentes mais dans
e as, l'eet est opposé : plus le gradient de densité sera fort, moins il y aura d'instabilités
alors que plus le gradient de vitesse est grand, plus il y a d'instabilités. En fait, il faut un
isaillement de vitesse fort pour générer assez d'énergie inétique néessaire au soulèvement
du uide lourd.
Les observations d'instabilités de Kelvin Helmhotz sur Vénus sont disutées dans la
setion 5.2.3.
III) Instabilité inertielle
Figure 1.17  Illustrations des instabilités inertielle (à gauhe) et onvetive (à droite). La
limite de stabilité, dans la as de l'instabilité onvetive est donnée par TP κ ∼te, et dans le
as de l'instabilité inertielle, par un moment inétique onstant en latitude. L'équilibre qui
est mis en jeu pour l'instabilité onvetive est l'équilibre hydrostatique et pour l'instabilité
inertielle, l'équilibre ylostrophique pour les "orps telluriques" en rotation lente omme
Vénus et Titan. L'instabilité onvetive se renontre souvent dans la basse atmosphère
(ave un prol vertial de température ambient qui déroît ave l'altitude), et l'instabilité
inertielle se produit surtout dans les régions équatoriales, qui possèdent plus de moment
inétique que les hautes latitudes.
L'instabilité inertielle est analogue à l'instabilité onvetive. Dans le as de l'instabilité
onvetive, le gradient de température de la partiule dans son mouvement adiabatique
était supérieur au gradient de température du milieu ambiant. En d'autres termes, la par-
tiule était instable si la température ambiante hutait plus vite que la température de la
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partiule dans son mouvement adiabatique asendant. Cette partiule plus haude que le
milieu ontinuait don de monter sous l'eet de la poussée d'Arhimède (ou du gradient
vertial de pression). L'équilibre des fores mis en jeu était alors l'équilibre hydrostatique
entre la gravité qui tend à retenir la partiule vers le sol et le gradient vertial de pression
qui éloigne la partiule du sol, et la quantité qui se onservait était PT κ qui permettait de
fournir le prol limite de stabilité loale.
Pour l'instabilité inertielle (dans le as des "orps telluriques" en rotation lente omme
Vénus et Titan), l'équilibre qui est mis en jeu fait intervenir la omposante latitudinale
de la fore entrifuge qui tend à ramener la partiule vers l'équateur (jouant ainsi un rle
équivalent à la gravité) et le gradient latitudinal de pression qui pousse la partiule vers les
ples (équilibre ylostrophique). Plus une partiule tourne vite (dans le même sens que la
planète solide), plus le poids induit par la fore entrifuge sera grand. La quantité qui se
onserve lors du déplaement de la partiule sera le moment inétique et elui-i donnera
le prol limite de stabilité de la partiule uide. Pour une partiule qui tourne moins vite
que le milieu environnant lors de son mouvement vers les ples (partiule plus légère,
moment inétique de la partiule plus faible), la fore entrifuge ne ontrebalanera plus le
gradient de pression et ette partiule ontinuera son mouvement vers les ples, provoquant
l'instabilité inertielle (f. Shéma 1.17). La partiule est instable si son moment inétique
hutait plus vite que le moment inétique ambiant, dans son mouvement (qui onserve son
moment inétique) vers les ples.
L'instabilité onvetive se renontre généralement dans les basses ouhes de l'atmo-
sphère, là où le prol vertial de température ambient déroît ave l'altitude. Pour une
atmosphère en rotation solide, le moment inétique déroît globalement de l'équateur aux
ples. Dans e as, l'instabilité inertielle se renontre le plus souvent dans les régions équa-
toriales, ar il y a un exédent de moment inétique par rapport aux hautes latitudes.
Une autre manière de voir l'instabilité inertielle est de regarder la vortiité absolue. Là
où la vortiité présente un extrémum (hangement de signe de la vortiité), se produisent
des instabilités inertielles. En d'autres termes, les endroits où le vent zonal est fort, il y
a de forte hane de trouver une vortiité absolue importante, tout en tenant ompte du
paramètre de Coriolis qui fait intervenir la latitude et la vortiité planétaire.
IV) Instabilité barotrope
Une autre instabilité importante, qui peut se produire en l'absene de gradient latitu-
dinal de température (par opposition à l'instabilité baroline), est l'instabilité barotrope.
Elle se produit dans des régions où les eets de la rotation sont faibles, à savoir dans les
régions équatoriales sur Terre ou dans les planètes en rotation lente omme Vénus ou Ti-
tan à plus hautes latitudes (en raison de la rotation solide lente). C'est pour ette raison
que nous insisterons plus partiulièrement sur ette forme d'instabilité bien qu'il ait été
question de la présene possible d'instabilités barolines sur Vénus (Young et al., 1984).
Il n'est pas faile d'illustrer simplement ette instabilité. Elle est liée à la vortiité po-
tentielle du vent moyen.
Le ritère de Rayleigh-Kuo (Pedlosky, 1979) qui a été donné dans le as terrestre,
donne le ritère général d'instabilité pour un modèle QG à deux ouhes (η est la vortiité
potentielle de haque ouhe) :
55










∂yη2]dy = 0 (1.69)
Deux solutions sont possibles pour une perturbation instable (Im(c) 6= 0) : soit les
gradients latitudinaux de vortiité des deux ouhes sont de signe opposé (∂yη1 = −∂yη2)
et dans e as, on parle d'instabilité baroline ; soit les gradients de vortiité s'annulent
(∂yη1 = 0 et ∂yη2 = 0), et on est en présene d'instabilité barotrope.
Sur Terre, l'instabilité barotrope est très faible, entrée plutt dans les régions équa-
toriales alors que pour les planètes en rotation lente, ette instabilité peut se faire à plus
hautes latitudes. Cei est dû au fait que, pour des planètes en rotation rapide, la vortiité
absolue de l'éoulement est dominée par la vortiité planétaire (paramètre de Coriolis) et
la zone où les eets de la rotation de la planète ne se font pas sentir, se réduit à une zone
entrée sur l'équateur.
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1.6.2 Transport de quantité de mouvement et de haleur par les pertur-
bations
I) Inuene des transitoires sur l'éoulement moyen et théorème d'Eliassen
Palm (as non stationnaire)
Les perturbations (entre autres les ondes de gravité qui peuvent déferler loin du sol...)
vont don forer l'éoulement moyen. Pour évaluer l'impat de es perturbations sur l'éou-
lement moyen, on doit introduire un type de moyenne partiulière qui prend en ompte la
ontribution hors équilibre des ondes (appelées transitoires : utuations temporelles) au
transport de moment inétique. Ces moyennes ont omme intérêt de prendre en ompte le
transport par les ondes et non les eets de mélange.
Moyennes eulériennes transformées. On introduit alors e qu'on appelle les moyennes
eulériennes transformées (Andrews et al., 1987) :

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Les termes v et w orrespondent aux moyennes eulériennes habituelles et les termes de





Fontion de ourant en moyennes eulériennes transformées (TEM). On peut dénir une




= −ρr cosφv∗ (1.71)
Cela permet don d'intégrer le ux de haleur dans la irulation méridienne (f. équa-
tion 1.70) et présente un grand intérêt dans l'interprétation des méanismes de transport
par les ondes. Sur Terre par exemple, si on regarde simplement la fontion de ourant dé-
duite des moyennes eulériennes, on onstate que la irulation méridienne de Hadley dans
la stratosphère ne s'étend pas au-delà de 30
◦
, et qu'une autre irulation prend le relais
dans le sens indiret (vers l'équateur au niveau de la branhe supérieure). Or, es résul-
tats étaient en ontradition ave les observations du transport de l'ozone qui se faisait
de l'équateur jusqu'aux hautes latitudes. En réalité, il y a un transport de masse eetué
par les ondes au-delà de 30
◦
. En intégrant l'eet des ondes omme ela est fait ave le for-
malisme des moyennes eulériennes transformées, la représentation du transport a été bien
améliorée. Dans la setion 5.6.5, nous regarderons don ette irulation en TEM dans le
as de Vénus.







∂φ(u cosφ)− f ] +w∗ ∂∂zu−X = − 1ρra cosφdiv ~F




















∂z θ −Q = − 1a cos φ ∂∂φ(θ′v′ cosφ)− 1ρr ∂∂z (ρrw′θ′)
(1.72)
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Flux d'Eliassen Palm. La divergene du ux d'Eliassen Palm apparaît don dans l'équa-
tion horizontale de la dynamique. Sur la vertiale, nous avons toujours l'équation du vent
thermique qui est la fusion de l'équilibre "ylogéostrophique" dans l'équation méridienne
et de l'équilibre hydrostatique auquel on ajoute un terme de déviation (D) par rapport au
vent thermique dans les forçages pour introduire les eets d'ordre supérieur.
Les termes du milieu donne la déviation par rapport à la irulation méridienne moyenne.
Ces termes sont par dénition petits. Les perturbations inuent don à la fois sur le jet
zonal moyen et indiretement sur la irulation méridienne, modulo les proessus de dissi-
pation (X). Le théorème d'Eliassen Palm dit que les ondes stationnaires et non dissipatives
n'inuent pas sur l'éoulement moyen (div ~F = 0).










ave dans le as vénusien :














Le veteur ux d'Eliassen Palm est don un ux méridien qui représente le transport
de moment inétique par les utuations. Il permet de lier les ux de quantité de mouve-
ment (v′u′ et w′u′) et les ux de haleur (v′θ′). Il est aussi appelé tenseur de Reynolds. Le
diagnosti d'Eliassen Palm donne don l'aélération de l'éoulement zonal moyen par les




∂φ(u cosφ)−f ]+w∗ ∂∂zu). Nous avons alulé es diérentes ontributions
dans le modèle vénusien et ils seront présentés dans la setion 5.6.5.
Les termes importants dans le veteur ux d'Eliassen Palm sont :
~F = ρra cosφ(u′v′, u′w′). Le terme u′v′ traduit le transport horizontal de quantité de
mouvement et u′w′, le transport vertial. Ce qui ompte pour l'aélération de l'éoulement
par les perturbations, 'est don la orrélation de vitesse.
Il est important de remarquer que les ux d'Eliassen Palm dans les planètes en rotation
lente, omme Vénus ont un sens opposé aux ux d'Eliassen Palm sur Terre qui vont vers
les ples (f. Fig. 1.18). Les ux d'Eliassen Palm sur Vénus sont dirigés vers l'équateur et
permettent don de ramener le moment inétique dans les régions équatoriales (grâe aux
transitoires) et par la même, de maintenir la superrotation. Sur Vénus, une onvergene des
ux d'Eliassen Palm donne une aélération du vent zonal moyen (et l'inverse sur Terre).
Le diagnosti d'Eliassen Palm est don inontournable pour aratériser les atmosphères
en superrotation.
Gierash et al. (1997a) donne une estimation de l'aélération produite par l'éoulement
horizontal vers les ples (en utilisant l'équation 1.72) :
∂u




∂φ(u cosφ) ≃ vua . Pour
Vénus par exemple, on peut évaluer ette aélération (en utilisant les observations des
sondes Pioneer Venus) et on obtient à 40km, 1 cms−1jour−1 et à 70km, 10 cms−1jour−1.





et le résultat est prohe ar les vents vertiaux et méridiens sont liés par l'équation de
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Figure 1.18  Flux d'Eliassen Palm sur Terre et irulation méridienne moyenne (Illus-
tration tirée du ours de Sadourny (2001)).
ontinuité. Ce petit alul donne une borne supérieure pour l'intensité du transport par
les transitoires.
II) Bilan de haleur et ux d'entropie par les perturbations
L'étude du bilan de haleur dans une atmosphère se fait en utilisant l'équation de
onservation de l'entropie donnée dans la setion 1.2.1 (f. équation 1.10). On eetue les
mêmes proédures de aluls que pour établir l'équation de transport de moment inétique
par la irulation moyenne et les perturbations (f. setion 1.3) : on prend la moyenne
zonale puis on déompose en moyenne plus utuations. Les utuations font intervenir
les mouvements non-axisymétriques stationnaires et transitoires. On intègre ensuite verti-
alement sur toute la hauteur de l'atmosphère, ave sv ≃ sv + s′v′.




















La variation temporelle d'entropie dépend don des ux méridiens d'entropie dûs aux
mouvements méridiens moyens (sv) et dûs aux utuations de vitesse méridienne (s′v′).
Le premier terme orrespond aux irulations méridiennes moyennes de type irulation
de Hadley sur Terre et le deuxième aux eets non-axisymétriques omme les tourbillons
des moyennes latitudes sur Terre.
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ave
div ~F = − 1
a cosφ
∂φ(a cos





~F = a cosφ(s′v′~j + s′w′~k) (1.78)
est le veteur ux d'entropie par les perturbations (équivalent aux ux d'Eliassen Palm,
mais pour la haleur).
La irulation méridienne moyenne sur Terre transporte don de l'entropie vers l'équa-
teur dans les basses ouhes de l'atmosphère et vers les hautes latitudes dans les ouhes
plus hautes. Comme globalement, il y a plus d'entropie en altitude qu'en surfae, ette
irulation transporte en moyenne vertiale plus d'entropie de l'équateur vers les ples.
Les utuations transportent également de l'entropie vers les ples sur Terre.
"Planètes" en rotation lente. Le bilan de haleur dans l'atmosphère de Vénus a été
peu étudié et la doumentation sur e sujet est faible. Pour des "planètes" qui tournent
lentement omme Vénus et Titan, la irulation méridienne moyenne est susante pour
transporter l'énergie (les gradients latitudinaux de température sont faibles sur Vénus
et Titan dans la basse atmosphère), et les utuations seront alors peu eaes pour le
transport vers les hautes latitudes (instabilité baroline des moyennes latitudes présentes
sur Terre).
1.6.3 Un exemple de visualisation du fontionnement de la irulation
atmosphérique terrestre
Lors d'une disussion ave François Lott, elui-i m'a fait part de sa vision du fontion-
nement de l'atmosphère terrestre, en tant que modélisateur, que j'ai trouvé très parlante
et que je pense intéressant de présenter ii, d'autant qu'elle m'a servie de base de réexion
pour mes études sur les méanismes régissant les atmosphères de Vénus et de Titan.
On onsidère initialement une atmosphère au repos à laquelle on applique un hauage
diérentiel en latitude. Très vite, le terme ∂tv de l'équation 1.33.2 devient négligeable au
prot de l'équilibre "ylogéostrophique". La irulation méridienne moyenne se met don
en plae rapidement (jusqu'à 30◦ sur Terre, irulation de Hadley) et le jet se renfore
progressivement à ause du gradient thermique (qui apparaît dans
1
a∂φΦ). Au bout d'un
ertain temps, le jet devient instable et rée don des instabilités. Il y a alors freinage
dû aux perturbations. Sur Terre, les instabilités entrainent le moment inétique vers les
plus hautes latitudes et les plus basses altitudes jusqu'à 45◦ environ où il y a un puits de
moment inétique : l'atmosphère redonne son moment inétique au sol.
Une fois que le jet et les instabilités sont stabilisés, 'est à dire qu'ils n'évoluent plus
dans le temps, le terme ∂tu devient négligeable (f. équation 1.33.1) et le forçage par les
ondes ommene à intervenir : fv = (divF )x (f. setion 1.6.2.I). Les ondes vont alors
prendre le relais et réer la irulation méridienne de Ferrel à plus hautes latitudes sur
Terre. Ce sont don les fritions et les ondes qui expliquent dans son ensemble la iru-
lation méridienne sur Terre. Le forçage par les ondes interviendra plutt dans la haute
atmosphère alors que les proessus de frition se produiront dans la basse atmosphère près
de la surfae. Un équilibre purement radiatif/onvetif n'est don pas possible ar très vite
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des instabilités se développent et génèrent une irulation.
La ompréhension du fontionnement de la irulation terrestre va nous servir de base
pour omprendre les atmosphères plus omplexes de Vénus et Titan et en partiulier, le















































Grandeur Vénus Titan Terre
Propriétés astronomiques







Période orbitale (/Terre) 224.7 jT (0.62) 29.5 ansT (29.5) (1 jT)
Période de rotation propre 243 jT (rétrograde) 15.97 jT (prograde, 23.93 h (prograde)
(sidérale) en jT synhrone autour de Saturne)
Période du jour solaire ∼117 jT∼107 s ∼15.97 jT∼1.4x106 s 24 h
Exentriité 0.0068 (∼ quasi-irulaire) 0.0565 (Saturne) 1.0167 (∼ quasi-irulaire)
Obliquité 177.4
◦
(rétrograde, pas de saison) 26
◦
7 (saisons fortes) 23
◦
45 (saisons)
Déplaement du soleil d'ouest en est d'est en ouest d'est en ouest
dans le iel






propre Ω en s−1








de latitude en s
−1
Constante solaire Cs en W m
−2
2620 (∼2 fois le ux solaire 15 (reçoit 1% du ux solaire) 1380
reçu sur Terre)
Synhronisation du orps presque synhronisée rotation synhronisée
ave le soleil ave Saturne
Propriétés du orps solide





Rayon à l'équateur a 6051.5 (0.95) 2575 (0.4) (> Lune et Merure, 6378 (1)
en km (/Terre) < Mars)






Densité ρ en kg m−3(/Terre) 5250 (0.95) 1881 (0.34) 5515 (1)
Gravité g en m s
−2
8.87 1.345 9.8
Vitesse équatoriale en m s
−2
1.8 11.7 463.8
Surfae propriétés uniformes, ontrastes surfae ontrastes surfae
-las -oéan
quelques hauts reliefs






































































































































































Grandeur Vénus Titan Terre
Propriétés atmosphériques
Composition :
Composition atmosphérique 96.5% CO2, 3.5 % N2, 90-97% N2, 5% CH4,... (air se) 78% N2, 21% O2, 1% Ar,
(pourentage de volume) <0.1% SO2, H2O, Ar, CO,... <0.1% CO2, H2O très variable,...
Type d'atmosphère oxydante (CO2, volanisme) rédutrie (CH4) oxydante (O2, biologique
(et origine possible) et CO2, volanisme)
Prinipaux éléments photodissoiés CO2 CH4, N2
Prinipaux produits photohimiques CO, H2SO4, SO, O2,... hydroarbures, nitriles H2, CO, O3,...
et omposés oxygénés
Cyle de omposés himiques yle du soufre yle du CH4 yle de l'eau
Composition des nuages H2SO4, H2O CH4, C2H6 H2O (liquide, solide)
Masse molaire de l'air se Ma 43.44 (CO2) 27 (N2) 28.96 (air se, N2)
en g mol
−1







Température de surfae Ts en K 733 94 (glae) 288
Température eetive Teff 231-235 82-85 255
(Température d'équilibre) depuis l'espae en K
Eet de serre en K 500 (fort) ∼10 (+anti eet 33
de serre dû à la brume)
Température de la troposphère ∼180 (∼70) ∼70 (∼40) ∼210 (∼10)
en K (altitude en km) (pas de stratosphère)
Température exosphérique en K 300 (jour), 100 (nuit) 1000 (en moyenne)
Ehelle de hauteur H en km (à la surfae) 8-(15.75) 18(-21.67) (8.43)
Pression de surfae Ps en bar 92 1.45 1.013
Densité de surfae ρs en kg m
−3
65 1.225
Altitude de l'homopause en km (en µbar) 130 (0.02) 750 (0.01) (atmosphère 10 fois 100 (0.3)
















































Grandeur Vénus Titan Terre
Transfert radiatif :
Albédo moyen 0.75 (nuages) 0.2 0.3
Flux solaire absorbé en W m
−2 ∼ 130-160 9-15 (>60%) 242 (23%)
Altitude d'absorption visible (dans et au-dessus visible (au sol surtout),
de l'énergie solaire des nuages), UV (>100 km) UV (absorption par l'ozone >100 km)
Flux solaire à la surfae en W m
−2
17 (2-3%) 1-2 (10%) 1400 (52%)
Flux solaire rééhi en % 75% (nuages) 30% (brume) 25%
Chaleur massique à pression onstante 800 (-1300) 1120 1004





Chaleur massique à volume onstant 610 (-1100) 810 717





Coeient adiabatique 1.2 1.4 1.4
Cp
Cv
κ = RaCp (surfae) (0.16)-0.24 0.28 0.62
Gradient vertial adiabatique (γ = gCp ) 11 (-7) 1.2 6.5 (air se, 10
en K km
−1
(surfae) et air humide, 6)
Fréquene de Brunt Vaïsala 0.006 0.004 0.011
N moyen en s
−1
Divers :




Vents zonaux en m s
−1 ∼140 à 70 km, au sommet des ∼110 à 200 km, au sommet de
(/vitesse de la surfae) nuages (60, vents rétrogrades) la brume (10, vents progrades)
Fateur de superrotation 10 0.05
globale S








Vitesse d'éhappement en km s
−1
10.3 2.6 11.2
Vitesse thermique en km s
−1
2.2 1.8 (H s'éhappe failement) 4.1
Altitude de l'exobase en km 150-200 1300-1600 400-500
Présene de hamp magnétique non (hamp magnétique induit) pas de traes oui
















































































































































































Le méanisme de la superrotation :
Etat de l'art
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Ave tous les outils théoriques développés i-dessus, il va être possible d'aborder le
problème partiulier de la superrotation, présent dans les atmosphères dont le noyau solide
tourne lentement.
2.1 Le phénomène de superrotation : as de Vénus et Titan
Le phénomène qui domine la dynamique de l'atmosphère vénusienne est la présene de
vents zonaux dans le même sens que la rotation solide de la planète (vers l'ouest, rétrogrades
par rapport au spin du sytème solaire) de forte intensité, atteignant un maximum de 120
mètres par seonde au sommet des nuages (vers 70 km). Un tel phénomène est surprenant
ompte tenu de la rotation solide partiulièrement lente de la planète (environ 243 jT).
L'atmosphère, à es altitudes, tournent don environ 60 fois plus vite que la planète solide.
Sur Titan, l'analyse des ontrastes latitudinaux de température qui avaient été mesurés
par Voyager 1 suggérait que l'atmosphère tourne environ 10 fois plus vite que la planète
solide, ave des vents zonaux qui atteignent 110 mètres par seonde vers 200 km. Les
mesures eetuées ensuite par Cassini-Huygens ont onrmé es résultats et préisé la
diretion des vents, indiquant que la superrotation se fait dans le sens de la rotation solide
de Titan.
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Un analogue des jets de hautes latitudes observés sur Vénus et Titan existe sur Terre
à éhelle beauoup plus réduite : il s'agit du jet stream, es vents zonaux de moyennes
latitudes (vers 30
◦
) qui prennent plae au niveau de la branhe desendante de la ellule
de Hadley.
La diulté est de omprendre d'une part l'intensité de es jets, et d'autre part l'origine
de la superrotation équatoriale qui sont propres à es deux planètes. Il s'agit notamment
de omprendre les méanismes qui permettent de maintenir un exès de moment inétique
en altitude, en ontrebalançant les eets de la dissipation vertiale.
Fateur de superrotation
Le phénomène de superrotation peut être déni par l'exès de moment inétique ontenu
dans l'atmosphère par rapport à une atmosphère qui serait en rotation solide. Nous utili-
sons ette onvention qui est dénie dans (Lee, 2006b; Read et al., 1986b).









oùma = a cosφ(u+Ωa cosφ) est le moment inétique spéique absolu etmsolide = Ωa
2
est le moment inétique qu'aurait une partiule uide au repos à la surfae et à l'équateur.
Cette dénition indique que pour avoir un exès de moment inétique, s doit être positif,
aratérisant ainsi une superrotation loale.
Fateur de superrotation global. Pour évaluer une superrotation globale de l'atmo-
sphère, on peut intégrer sur le volume les diérentes formes de moments inétiques. La
superrotation globale représente alors l'exès de moment inétique donné par le vent zonal,
intégré sur toute l'atmosphère par rapport au moment inétique ontenu dans l'atmosphère











ρΩ(a2 cosφ).a2 cos2 φdφdλdz (2.3)
L'atmosphère de Vénus est globalement en superrotation (fateur S=10). Les atmo-
sphères de Mars et de la Terre sont également très faiblement en superrotation (S∼0.05).
Titan possède aussi une atmosphère globalement en superrotation (Hourdin et al., 1995).
Lee (2006b) faisait remarquer que le fateur de superrotation globale pouvait se résumer
au nombre de Rossby,
U
2piaΩ déni plus haut (f. équation 1.41).
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2.2 Transport du moment inétique
Nous avions donné dans la setion 1.6.2, l'équation du transport de la quantité de mou-
vement (ρ~U ). Etudier le transport du moment inétique présente un intérêt supplémentaire
dans le adre de l'étude des uides en rotation. En eet, Cette quantité est importante ar
elle est onservée à la fois globalement et par la omposante axisymétrique de l'éoulement.
On a vu dans la setion 1.4.1.II.A que le moment inétique absolu d'une partiule est
ma = ρr~k.(~s ∧ ~U) = ρra cosφ(u+Ωa cosφ), où ~k est la vertiale loale et ~s est la distane
à l'axe (s = a cosφ). Pour avoir le bilan de moment inétique, on utilise la onservation de
la quantité de mouvement dans le référeniel absolu. Le terme lié au géopotentiel disparaît
et l'équation du moment inétique dans un repère absolu s'érit :
Dma
Dt
= ~k.(~s ∧ ~∇.(−P I+T)) (2.4)
où T est le tenseur de visosité.
Pour évaluer les soures et les puits de moment inétique dans l'atmosphère, il faut
faire un bilan sur l'ensemble de l'atmosphère. Dans e as, le moment inétique absolu
total ontenu dans l'atmosphère est Ma =
∫ ∫ ∫
V madV . L'équation i-dessus peut se
mettre alors sous la forme d'une divergene, e qui montre que les éhanges de moment






[(−P I+T).(~k ∧ ~s)]dS (2.5)
Il ne peut don pas y avoir de soures et de puits de moment inétique dans l'atmo-
sphère mais seulement des éhanges par interation ave la surfae. Deux termes peuvent
ontribuer à es éhanges de moment inétique : le terme de pression qui montre l'inuene
du relief et le terme de frottements.
Eets du relief
 L'eet du relief sur le pompage de moment inétique entre l'atmosphère et la surfae










où PΣ représente la pression à l'interfae Σ. L'interfae est paramétrée par rΣ(λ, φ).
Si on regarde uniquement un éoulement zonal (qui orrespond généralement au vent
dominant), on peut faire une oupe en altitude-longitude et regarder l'inuene de
la pente d'un relief (
∂rΣ
∂λ ) sur le transfert de moment inétique (f. Shéma. 2.1). Ce
problème se résume alors à regarder la orrélation entre la pression à l'interfae et
la pente longitudinale du relief : quand la pression est négativement orrélée ave la
pente (PΣ
∂rΣ
∂λ <0), la planète solide tend à entraîner l'atmosphère dans son mouve-
ment (vers l'est sur Terre et vers l'ouest sur Vénus). Du moment inétique est alors
fourni à l'atmosphère. Le vent zonal relatif ira don des hautes pressions vers les
basses, 'est à dire vers l'ouest, dans le sens opposé à la rotation solide vers l'est sur
Terre. L'eet inverse se produit pour une pression positivement orrélée à la pente.
Dans e as, la montagne va ombler le trou formé par la basse pression.
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Dans le shéma 2.1 qui a été fait dans le as terrestre, il faut don inverser les on-
gurations en terme d'éhange de moment inétique pour le as de Vénus en raison
de la rotation solide opposée.
Figure 2.1  Illustration de l'eet du relief sur la dynamique du moment inétique (éhange
de moment inétique entre l'atmosphère et la planète solide en présene d'une montagne,
sous l'eet des fores de pression), dans le as terrestre (inverser pour le as Vénus,
en raison de la rotation solide de sens opposé). A : la planète solide ommunique du mo-
ment inétique à l'atmosphère dans le as terrestre (antiorrélation, PΣ
∂rΣ
∂λ <0), et l'in-




∂λ <0). B : l'at-
mosphère redonne du moment inétique à la planète solide dans le as terrestre (orrélation,
PΣ
∂rΣ




∂λ <0) (Illustration inspirée du ours de Sadourny (2001)).
Eets des frottements ave la surfae
 Si on onsidère une surfae sans relief, l'eet des fores de frottement entre l'atmo-
sphère et la planète solide sur le transfert de moment inétique est le même : par
exemple sur Terre, lorsque l'éoulement va d'est en ouest à la surfae (alizés sur
Terre), la terre donne du moment inétique à l'atmosphère et vie et versa pour des
vents d'ouest. Il faut remarquer qu'on doit avoir équilibre entre les éoulements d'est
et les éoulements d'ouest à la surfae. De plus, le moment inétique de la planète
solide étant maximale à l'équateur, on s'attend à e que du moment inétique soit
ommuniqué à l'atmosphère dans les régions équatoriales et rendu à la planète solide
à plus hautes latitudes. C'est e qui se produit ave la présene des alizés dans les
régions équatoriales sur Terre et par les jets d'ouest aux moyennes latitudes. Cet
équilibre implique que l'atmosphère doit transporter du moment inétique de l'équa-
teur vers les hautes latitudes.
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Équation loale de moment inétique. L'équation loale du moment inétique peut
se réérire omme suit :
∂ma
∂t
+ ~U.~∇ma = −a cosφ∂P
∂x
+ a cosφF ′visq + a cosφF
′
ext (2.7)
Les fores de frottement ave la surfae et les fores extérieurs (marées gravitation-
nelles, fores magnétiques, et.) onstituent des soures fortes de moment inétique absolu
pour l'atmosphère, le relief et les gradients de pression non-axisymétriques jouant un rle
seondaire.
La onservation du moment inétique peut se faire loalement si les fores de frot-
tements, les fores extérieures et les gradients de pression non-axisymétriques sont né-
gligeables. Cela peut se produire pour un uide axisymétrique (irulation méridienne
moyenne), e qui fait ainsi disparaître le terme de pression.
Équation globale de moment inétique. Si on intègre l'équation 2.7 sur le volume
de l'atmosphère depuis un rayon r1 jusqu'à l'inni (le terme de pression disparaît), on a
















où mr = ρa cosφu est le moment inétique relatif de la partiule, ma est le moment
inétique absolu (f. équatiion 1.40), w est la vitesse vertiale.
Pour un état stationnaire, le ux vertial de moment inétique (premier terme du
membre de droite de l'équation 2.8) doit ontrebalaner les eets visqueux (deuxième
terme du membre de droite). Le terme de ux vertial de moment inétique peut venir de
la irulation méridienne axisymétrique ar le moment inétique est grand dans les regions
équatoriales, ou bien d'une orrélation entre ma et w en lien ave les transitoires.
Cas de la Terre : soures et puits de moment inétique et transport induit
An de omprendre les méanismes de redistribution du moment inétique dans les
planètes en rotation lente, omme Vénus, il peut être utile de rappeler eux qui existent
et qui sont bien onnus sur Terre.
Le shéma 1.18 de la setion 1.6.2.I (Holton, 1979) résume bien les méanismes mis
en jeu sur Terre. Le moment inétique est ommuniqué à l'atmosphère par le terme de
diusion vertiale de quantité de mouvement dans les zones de vents d'est appelés alizés
(sens des vents opposé au sens de rotation de la planète solide, zones soures), et rendu
à la planète solide dans les zones de vents d'ouest des moyennes latitudes (même sens de
rotation que la planète solide, zones puits). Les éhanges de quantité de mouvement ave
la surfae étant proportionnels au arré de la vitesse relative du uide par rapport à la
rotation solide (w′u′ = −Cdu2, où Cd est un oeient de frottement, f. setion 3.4.1), les
zones de vents d'ouest onstituent un puit de moment inétique aux moyennes latitudes.
Un transport de moment inétique est alors néessaire an de rééquilibrer le bilan,
des zones soures vers les zones puits. La irulation méridienne et les utuations (ux
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d'Eliassen Palm) vont intervenir suessivement dans e transport. Dans la ellule de Had-
ley, 'est la irulation méridienne moyenne qui eetue prinipalement le transport, en
aboutissant à la formation d'un jet vers 30◦. Ce jet devenant instable par l'instabilité ba-
roline sur Terre, va générer des perturbations qui prendront le relai pour transporter le
moment inétique vers les ples.
2.3 Théorème de Hide
Pour avoir des atmosphères globalement en superrotation, on doit don avoir un mé-
anisme qui permette de maintenir un exès de moment inétique dans l'atmosphère par
rapport à la planète solide.
Nous avons vu plus haut (f. équation 2.7) qu'en l'absene de fores de frottements,
de gradients non-axisymétriques de pression et de fores extérieures, le moment inétique
se onserve et est un traeur de l'éoulement (Hide, 1969; Read et al., 1986a). Le moment
inétique est réé ou détruit par interation ave la surfae et redistribué par la irulation
méridienne.
Hide a montré que la superrotation équatoriale ne pouvait pas être expliquée unique-
ment par des eets axisymétriques (irulation méridienne moyenne) et qu'il est néessaire
de prendre en ompte les eets non-axisymétriques. Les transitoires transportent du mo-
ment inétique vers les zones en superrotation.
Une partiule uide (en réalité un anneau de uide ayant pour entre l'axe de rotation
de la planète) aquiert un maximum de moment inétique de la planète solide à l'équateur.
2.4 Rle des perturbations dans le transport de moment i-
nétique
On peut herher à exprimer l'inuene des transitoires sur l'éoulement moyen en
terme de moment inétique. Pour ela, on eetue un traitement similaire à elui qu'on avait
fait subir au système d'équations qui régit l'atmosphère dans la setion 1.3 (déomposition
en moyenne plus utuations puis moyenne zonale, f. équation 1.33), mais ette fois sur











(maw∗) = div ~F +X (2.9)
Les termes du milieu qui représentent l'advetion de moment inétique moyen par la
irulation méridienne moyenne résiduelle (f. équation 1.70 de la setion 1.6.2.I) peuvent
se mettre sous la forme plus ondensée :
∂ma
∂t +U
∗.∇ma = div ~F+X. div ~F est la divergene
du ux d'Eliassen Palm, qui donne l'aélération due aux transitoires. X représente tous
les termes dûs aux proessus de frition (f. setion suivante 2.5).
L'orientation des ux d'Eliassen Palm est un diagnosti très util pour évaluer la distri-
bution des soures et des puits de moment inétique dans l'atmosphère et omprendre par
la même le méanisme de superrotation.
Hou (1984); Hou and Goody (1985), à l'aide d'un petit modèle de Boussinesq, ont donné
les soures de haleur et de moment inétique pour maintenir la irulation de Vénus, en
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imposant les distributions méridiennes du vent zonal, de la température et du forçage
radiatif. Ils ont supposé que le ux vertial de haleur était plus fort que le ux vertial
de moment inétique par les perturbations (e qui peut prêter à aution). Plusieurs grands
résultats sont sortis de e travail.
Ils suggèrent que la superrotation zonale peut être expliquée par une alternane de
ouhes vertiales de soures et de puits de moment inétique (une suession vertiale de
divergenes et onvergenes du ux d'Eliassen Palm), qui peut être ausées par les marées
thermiques. Entre 15 et 50 km, aux basses latitudes, une aélération par les transitoires
est néessaire pour ompenser la déélération due aux mouvements asendants des basses
latitudes dans un environnement de fort isaillement vertial. À plus hautes altitudes, aux
basses latitudes toujours, un méanisme onduisant à une déélération doit être présente
vers 70-80 km et une aélération vers 65 km. Ces auteurs suggèrent que es méanismes
peuvent se faire par un ux vers le bas de moment inétique par les perturbations dans
la régions des nuages et au-dessus. Cela est néessaire pour équilibrer l'aélération ausée
par la irulation méridienne moyenne vers 70 km. Cependant e méanisme est un peu
urieux ar le ux est dans le sens opposé à un transport de moment inétique des basses
ouhes de l'atmosphère vers les plus hautes...
En résumé, es auteurs ont onlu que la distribution du vent zonal néessite un ux
d'Eliassen Palm vers le bas dans et au-dessus des nuages (entre 50 et 80 km) dans les régions
équatoriales. Plus bas en altitude, le maintien de la superrotation impose une onvergene
des ux d'Eliassen Palm vers 50 km, qui se fait par des ux vers le haut de la surfae
jusqu'à 50 km et horizontaux des hautes latitudes vers l'équateur dans une bande entrée
autour de 50 km. Dans le travail qu'ils ont présenté, les perturbations peuvent être de deux
types : les ondes et les méanismes de frition.
Il s'agit don d'une part de vérier es résultats par les modèles e irulation générale
et par les nouvelles observations an déterminer dans quelle mesure ette desription est
satisfaisante ou non pour dérire la dynamique vénusienne, et d'autre part de proposer des
solutions pour la ompréhension de ertains méanismes dynamiques préis. Entre autres, il
s'agit de omprendre les méanismes préis qui ontrebalanent le transport vertial vers le
haut de moment inétique dans la basse atmosphère (rossow, 1983). Est-e les méanismes
de frition ou les ondes qui interviennent ? Cette question se pose aussi plus haut dans
l'atmosphère où il faut expliquer le transport vers le bas dans les nuages. Quel rle ont
les marées thermiques dans le transport vertial de moment inétique de l'atmosphère
au-dessus des nuages ?
2.5 Les méanismes de dissipation
Dans l'équation 2.9, X orrespond à un terme de frition, qui regroupe plus globale-
ment tous les méanismes de dissipation, 'est à dire l'ensemble des proessus qui tendent
à mettre l'atmosphère en orrotation ave la planète solide.
 La nature préise de es proessus de frition n'est pas toujours très laire (Gierash
et al., 1997a) et fait probablement intervenir diérentes éhelles. Sur Vénus, il est
possible que de grandes strutures observées traduisent des proessus de frition
de grande éhelle. Dans le as lassique, les andidats habituels pour les eets de
frition sont des proessus de plus petite éhelle omme la visosité moléulaire, liée
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à la omposition du uide, et la turbulene. Sur Vénus, des strutures turbulentes
de petite éhelle ont été observées sous la forme de utuations de température entre
45 et 60 km (ouhes stables) par les mesures radio de Pioneer Vénus (Woo and W.,
1980; Woo et al., 1982), par les missions Mariner (Woo et al., 1974; Woo, 1975) et
Venera (Timofeeva et al., 1978).
Il peut arriver que ertains proessus visqueux soutiennent la superrotation équa-
toriale omme par exemple, la turbulene anisotrope qui peut ramener du moment
inétique vers l'équateur (Gierash et al., 1997a).
 Un autre méanisme de dissipation peut se faire par absorption des ondes de petites
éhelles générées par diérents types de soures (onvetion, topographie, instabilités,
et.). Sur Terre, l'eet de l'absorption des ondes est généralement de freiner l'atmo-
sphère (Holton, 1979; Andrews et al., 1987). Cela dépend en fait du type de soure.
Les ondes ont tendanes à tirer l'éoulement vers leurs vitesses de phase. Du oup,
pour des ondes stationnaires, qui ont une vitesse de phase nulle, omme les ondes
orographiques, l'absorption de es ondes aura pour eet de freiner l'atmosphère. Dans
d'autres as, l'absorption des ondes peut aélérer l'éoulement. L'osillation quasi-
biennale sur Terre en est un exemple.
2.6 Diérents méanismes de maintien de la superrotation
De nombreux méanismes ont été proposés an d'essayer d'expliquer la redistribution
du moment inétique par les transitoires. De manière synthétique, les méanismes peuvent
se regrouper selon deux grandes atégories : ertains font intervenir un transport horizontal
(en latitude) de moment inétique par des ondes planétaires de grandes éhelles (Gierash,
1975; Rossow and Williams, 1979), alors que d'autres font plutt intervenir un transport
vertial par des ondes de petites éhelles (Leovy, 1973; Hou and Farrell, 1987; Fels, 1977;
Gierash, 1987), ou les marées thermiques.
Cette déomposition vient de l'expression du ux d'Eliassen Palm (f. setion 1.6.2.I) :
~F = ρra cosφ(u′v′, u′w′)
.
Le terme dominant de transport de moment inétique donnera le méanisme dominant
qui produit la superrotation.
Les marées thermiques peuvent également transporter du moment inétique vertiale-
ment (Fels and Lindzen, 1974; Pehman and Ingersoll, 1984; Covey et al., 1986) et vers
l'équateur (Gierash, 1975). Certains suggèrent également que les interations gravitation-
nelles jouent un rle (Gold and Soter, 1969, 1971) et des méanismes plus généraux omme
elui de la amme tournante, supportée par des expérienes en laboratoire, ont aussi été
proposés.
Dans l'optique de déterminer le méanisme dominant qui prend plae dans les atmo-
sphères en superrotation, les modèles numériques jouent un rle de première plae. Pendant
longtemps, on a herhé à reproduire la superrotation observée sur Vénus, ave beauoup
de diultés et la modélisation de e phénomène pour ette planète reste enore atuel-
lement sous aution. Curieusement, la modélisation du phénomène de superrotation sur
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Titan s'est faite beauoup plus rapidement et a donné très vite des résultats onluants
ave des intensités orretes Hourdin et al. (1995) (f. setion 4.6).
Parallèlement aux modélisations numériques, l'apport de nouvelles observations sera
également disriminant pour la ompréhension de e méanisme. Venus Express a fourni
une bonne quantité d'observations qui permettent de mieux ontraindre la distribution des
vents. Une mission japonaise (Venus Climate Orbiter) devrait se rendre autour de Vénus
an d'étudier en partiulier e méanisme de superrotation.
2.6.1 Modèles barotropiquement instables
A) Proessus de Gierash
Sous un hauage solaire qui varie en latitude, nous avons vu (f. setion 1.4.1.I.B)
qu'une irulation méridienne moyenne se met en plae très vite. Si on onsidère alors
(dans une situation stable) qu'il y a plus de moment inétique à l'équateur qu'aux hautes
latitudes, la irulation méridienne moyenne transportera don, à haque instant, plus de
moment inétique vers le haut à l'équateur que vers le bas aux hautes latitudes. Il en ré-
sulte globalement un ux net de moment inétique vers le haut qui permet de maintenir
une superrotation en altitude ontre les eets de la dissipation vertiale.
Figure 2.2  Illustration du méanisme de Gierash (1975) (Hourdin, 1992). Les jets
sont indiqués ave les grosses èhes rouges et les isoontours de vent zonal en rouge.
La irulation méridienne moyenne est indiquée en vert ave les deux grandes ellules
de Hadley. Le transport de moment inétique par la irulation méridienne moyenne est
indiqué par les grosses èhes bleues : en moyenne, on a plus de moment inétique qui est
transporté vers le haut à l'équateur et vers les ples dans la branhe supérieure de la ellule
de Hadley. Le transport de moment inétique par les ondes est indiqué ave les èhes
ondulées.
La irulation méridienne moyenne transporte également du moment inétique vers les
moyennes latitudes où un jet est réé. Il faut alors trouver un méanisme qui ramène le
moment inétique vers l'équateur pour maintenir la superrotation équatoriale. Gierash
(1975) propose le méanisme suivant : le jet des moyennes latitudes devient instable baro-
tropiquement et génère alors un transport horizontal vers l'équateur via la réation d'ondes
planétaires de grande éhelle, qui permet don de maintenir une superrotation équatoriale
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(f. Fig. 2.2). Ce méanisme a été proposé par Gierash (1975) et développé par Rossow
and Williams (1979), donnant ainsi le nom au méanisme de Gierash-Rossow-Williams
(GRW). Comme le faisait remarquer Frederi Hourdin dans sa thèse (Hourdin, 1992), les
mouvements barotropes tendront à réduire le gradient latitudinal de vitesse angulaire et à
ramener le ot moyen vers une rotation solide (sans forçage diabatique).
En eet, le vent zonal de l'atmosphère de Vénus est quasiment en rotation solide. Sur
Titan, l'atmosphère n'est pas, quant à elle, en rotation solide, peut-être en raison de mou-
vements barotropes plus faibles.
Une expliation possible de l'importane du transport horizontal de moment inétique
par les perturbations et de la prédominane des ondes planétaires dans la zone de nuages
a été proposée par Travis (1978); Rossow et al. (1980); Del Genio and Rossow (1982) : la
irulation dans l'atmosphère de Vénus ressemble probablement à un éoulement quasi-
barotrope, bidimensionnel et turbulent.
A l'origine, e proessus de transport horizontal de moment inétique semblait urieux
étant donné que les perturbations pouvaient transporter du moment inétique à l'enontre
du gradient de moment inétique. En fait, les perturbations agissent omme la visosité,
'est à dire omme une diusion qui se fait à l'enontre des proessus d'advetion de
moment inétique de l'équateur vers les hautes latitudes.
L'état d'énergie le plus bas pour un disque de uide en rotation orrespond à un état
où le uide est en rotation solide ave un moment inétique maximum sur le bord du
disque. Un des problèmes non résolus est de omprendre pourquoi le transport de moment
inétique se fait horizontalement par des ondes de grande éhelle plutt que loalement par
les méanismes de frition. Une piste pour e problème a été donné par Fjortoft (1953) à
propos des asades d'énergie inétique vers les petites éhelles dans un uide 2D. Il existe
également une asade inverse vers des éhelles plus grandes, qui pourraient se produire
sur Vénus et ainsi expliquer le rle des ondes. Kraihnan (1967) dérit la physique de es
asades inverses de la même manière que pour les asades dérites en 3D par Kolmogorov.
Au vue des diérentes remarques, les proessus bidimensionnels sur Vénus semblent
jouer un rle important, d'une part dans les méanismes de dissipation par turbulene
anisotrope et d'autre part pour expliquer le rle des ondes.
A titre d'exemple, des expérienes numériques (Herring and Métais, 1989) montrent
que de tels asades inverses se produisent dans un uide bidimensionnel pour un nombre
de Rihardson (f. équation 1.68) plus grand que 1. Cette ondition est vériée sur Vénus
dans les ouhes stables de l'atmosphère (vers 15 km, 40 km et plus haut au-dessus de
65 km). Ces ouhes pourraient don préférentiellement développer des ondes de grande
éhelle pour le transport horizontal de moment inétique.
B) Transport vertial de moment inétique par les ondes de petites éhelles spatiales
Dans une onguration d'atmosphère barotropiquement instable, les ondes de petites
éhelles omme les ondes de gravité peuvent également transporter vertialement du mo-
ment inétique (Leovy, 1973; Hou and Farrell, 1987).
Les ondes orographiques (ondes de gravité forées par un relief) peuvent aussi jouer un
rle (Fels, 1977; Gierash, 1987). Nous avions vu (f. setion 2.2) que du moment inétique
pouvait être ommuniqué à l'atmosphère lorsqu'un éoulement renontre une montagne
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par exemple. Plus préisément, e moment inétique pourra être transporté en altitude par
propagation des ondes de gravité loin de la zone d'émission, puis rendu à l'atmosphère par
déferlement de es ondes, produisant une aélération ou une déélération selon la valeur
de la vitesse de phase par rapport à l'éoulement moyen.
Les ondes de gravité produites par un relief sont des ondes stationnaires (vitesse de
phase nulle) et par onséquent, ne produisent pas d'aélération de l'éoulement lorsqu'elles
rendent leur moment inétique par déferlement (ou absorption).
Ondes de gravité dans l'atmosphère de Vénus. Les ondes de gravité peuvent éga-
lement être exitées par la onvetion, e qui se passe probablement sur Vénus dans les
basses ouhes de l'atmosphère où la onvetion est forte. Ces ondes se propagent alors
vertialement et transportent don du moment inétique.
Hou and Farrell (1987) proposent que les ondes qui ont une vitesse de phase horizontale
dans la même diretion que le vent zonal moyen sont absorbées à ertains niveaux ritiques
et aélèrent alors l'éoulement.
D'autres pensent que les ondes produites dans la ouhe limite ont des vitesses de phase
horizontales petites et ontribuent don plutt à ralentir l'éoulement. Un tel travail a été
fait par Leroy and Ingersoll (1995). Ils ont assimilé la ouhe de nuages à la ouhe limite
dans le sens où 'est une zone onvetivement instable. Leur étude a montré que les ondes
de gravité générées dans ette région ont une faible vitesse de phase par rapport au ot
moyen où elles sont produites. En raison du fort isaillement vertial du vent, les ondes
transportant du moment inétique qui pourraient aélérer l'éoulement sont absorbées
très vite à quelques kilomètres de la zone d'émission et ne sortent pas de la zone onve-
tive. De telles ondes ne peuvent don pas selon es auteurs ontribuer de manière notable
à la superrotation. Les ondes de gravité qui se propagent de manière oblique dans la di-
retion du vent zonal peuvent avoir des vitesses de phase un peu plus grandes mais leurs
ontributions au transport vertial de moment inétique reste faible.
Il faut ependant remarquer que les altitudes des niveaux ritiques d'absorption des
ondes peuvent être onsidérablement modiées par des eets non linéaire (Fritts and Dun-
kerton, 1984) et la question reste don largement sans réponse préise ar auune étude
n'a enore été faite pour évaluer dans quelle mesure les proessus non linéaires boostent
la propagation des ondes de gravité générées par la onvetion.
Ondes de gravité dans l'atmosphère de Titan. Des utuations de densité ont été
mesurées dans l'atmosphère de Titan par Voyager 1, et pourraient être attribuées à la
propagation d'ondes de gravité (Friedson, 1994; Hinson and Tyler, 1983).
2.6.2 Interations ave le Soleil
L'osillation temporelle de la position relative de la planète et du Soleil induisent des
eets sur l'atmosphère, que e soient des variations d'ensoleillement, onduisant à des ma-
rées thermiques ou des ontraintes gravitationnelles.
A) Cas de Vénus
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a) Marées thermiques de Fels. Les marées thermiques se propagent vertialement
depuis la zone de maximum de hauage solaire (à la base des nuages sur Vénus), vers
le haut au-dessus des nuages et vers les bas en-dessous et transportent don du moment
inétique vertialement. Sur Vénus, le transport vertial de moment inétique par les ma-
rées thermiques (omposantes diurnes et semi-diurnes) a toujours été un sujet d'étude
privilégié. Lindzen (1990) adaptèrent la théorie des marées thermiques au as de Vénus
et permis à Fels and Lindzen (1974); Lindzen (1977) de suggérer l'importane possible de
es ondes de gravité d'éhelle planétaire dans le méanisme de superrotation. En eet, ils
ont montré que l'éoulement pouvait être aéléré lorsque le vent moyen était égal à la
vitesse de phase des marées thermiques. Ils ont préisé que e méanisme seul ne pouvait
expliquer l'aélération de l'atmosphère d'un état au repos jusqu'à une entaine de mètres
par seonde sur Vénus, mais pouvait y ontribuer. Hou et al. (1990) ont démontré à l'aide
d'un petit modèle que les marées thermiques pouvaient ontribuer à la superrotation au
niveau de la ouhe nuageuse seulement.
Pehman and Ingersoll (1984) ont alulé la struture des omposantes diurnes et semi-
diurnes sur Vénus, à l'aide d'un modèle d'équations primitives linéarisées. Ils ont montré
que la omposante semi-diurne dominait sur la omposante diurne et que elle-i expli-
quait les osillations observées dans la température mésosphérique par Pioneer Venus, qui
s'amorent vers 80 km (f. Fig. 5.4 de la setion 5.2.3). De nombreuses études sur les marées
thermiques sur Vénus se suédèrent ensuite (Fels, 1986; Leovy, 1987; Hou et al., 1990;
Newman and Leovy, 1992).
Les marées thermiques peuvent aussi transporter du moment inétique horizontalement
mais e transport est généralement moins important que le transport vertial.
b) Méanisme de la amme tournante de Shubert. Peu de temps après la déou-
verte de la superrotation dans l'atmosphère de Vénus, un méanisme a été proposé pour
expliquer les vents zonaux observés. Ce méanisme onnu sous le nom de méanisme de
la amme tournante a été proposé en 1969 par Shubert and Whitehead (1969) et est lié
aux marées thermiques. Le dispositif expérimental onsistait à mettre en rotation un an-
neau de merure posé au-dessus d'une amme en rotation. Ils ont observé une rotation du
merure jusqu'à 4 fois plus rapide que la amme. Il montre, au ours de ette expériene,
qu'une soure de haleur en mouvement peut induire un éoulement moyen et propose don
que l'éoulement zonal moyen observé sur Vénus est produit par le déplaement du point
subsolaire au niveau du maximum d'absorption solaire, 'est à dire dans la ouhe de nuage.
Le moment inétique va être transporté vertialement depuis la zone de maximum de
hauage solaire par des ondes qui sont émises dans ette région et qui se propagent vers
le haut au-dessus des nuages et vers le bas en-dessous (f. Fig. 2.3). Cela va produire une
fore de reul dans la zone d'exitation des ondes qui va aélérer ette région dans la
diretion opposée où les ondes sont transmises (diretion du vent zonal).
Sur Vénus, le Soleil se déplae vers l'est, alors que les vents zonaux sont vers l'ouest. Du
oup, une onde stationnaire par rapport au Soleil s'établit, qui se propage vertialement
dans la diretion opposée au vent zonal. L'aélération produite dans le nuage va don
déroître à mesure qu'on s'éloigne des nuages. En eet, les ondes qui se sont propagées
vers le haut, vont perdre leur moment inétique et niront par déferler en raison de la
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Figure 2.3  Méanisme de la amme tournante énonée par Shubert and Whitehead
(1969). Ce méanisme montre omment l'absorption de l'énergie solaire dans les nuages
vénusien et la propagation vertiale des marées thermiques qui en résulte, induisent une
aélération de l'éoulement moyen, par eet de reul (Illustration de Gierash et al.,
1997a).
densité ambiante déroissante quelques hauteurs d'éhelles plus hautes. La omposante
qui se propage vers le bas sous les nuages est quant à elle plus faible.
Le moment inétique va être redistribué par les ondes qui sont émises depuis la zone de
maximum de hauage solaire, réant ainsi une réation qui va aélérer la zone de nuages.
Ce méanisme pourrait jouer un rle dans la haute atmosphère mais ne permettrait
pas d'expliquer la superrotation de la basse atmosphère (rossow, 1983). En eet, les obser-
vations de Pioneer Venus ont montré que la densité de moment inétique (ρma) de l'atmo-
sphère vénusienne présente un maximum vers 20 km (f. Fig. 5.18 de la setion 5.2.6) et
déroît ensuite ontinuement jusqu'aux nuages et aussi jusqu'à la sufae (Shubert et al.,
1980a,b). Cette distribution semble don fortement montrer que la zone d'aélération de
l'éoulement est autour de 20 km et non vers 50 km. Le transport vertial de moment
inétique est don faible au-dessus de 20 km selon les observations de Pioneer Venus.
Une autre diulté pour e modèle vient des termes de frition qui sont ad ho dans
les modèles, étant donné qu'on ne sépare pas, dans les proessus sous-grille, les proessus
dûs à la frition et eux dûs aux ondes qui interviennent eux dans le terme d'Eliassen Palm.
) Retour sur le transport de moment inétique par les marées thermiques. Le
transport vertial de moment inétique a été étudié par Newman and Leovy (1992). Dans
leurs aluls, ils trouvaient que e transport se faisait surtout entre 65 km, où les ondes
étaient émises et 90 km où elles sont absorbées. Ce travail permettait de bien rendre ompte
de la struture dynamique de la mésosphère de Vénus. L'équilibre vertial dans ette ré-
gion se fait alors surtout entre les marées thermiques et l'éoulement moyen : u′w′ = uw.
Comme les marées thermiques et la irulation méridienne moyenne sont toutes deux for-
ées par le hauage solaire, on a au premier ordre w′ = w, e qui entrainne que u′ = u.
C'est sur et argument assez simple que Newman and Leovy (1992) ont montré que le
transport par les marées thermiques se faisait surtout au-dessus des nuages et que elles-i
ne peuvent expliquer l'éoulement moyen de la basse atmosphère.
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Ils ont montré aussi que le transport horizontal de moment inétique par les marées




a , alors u ne peut raisonnablement pas dépasser u
′
. Cela expliquerait que les vents
zonaux observés dans la ouhe de nuage orrespondent à peu près à la vitesse de rotation
des marées thermiques dans le référentiel en mouvement.
d) Couple extérieur gravitationnel dû au Soleil. Le alul du ouple gravitationnel
exeré par le Soleil sur le bourrelet de marées thermiques (f. setion 1.5.1.a) a été déve-
loppé pour Vénus par Teitelbaum and Cot (1981).
L'osillation du bourrelet gravitationnel pourrait également avoir un impat sur le spin
de la planète et par la même avoir un impat sur la quantité de moment inétique qui est
ommuniqué à l'atmosphère (Bills, 2005).
B) Cas de Titan : interation gravitationnelle due à Saturne
Peu d'études ont été faites sur Titan onernant l'analyse du transport de moment
inétique. Luz and Hourdin (2003); Luz et al. (2003) a étudié le transport latitudinal des
ondes barotropes dans l'atmosphère de Titan à l'aide d'un modèle shallow-water (ouhe
mine). Hourdin et al. (1995, 1996); Luz and Hourdin (2003); Luz et al. (2003) ont modélisé
la superrotation sur Titan par le méanisme de Gierash énoné i-dessus (f. setion 4.6).
La irulation méridienne transporte le moment angulaire vers les hautes latitudes (vers
60
◦
de latitude environ). Le jet devenant barotropiquement instable génère des ondes qui
ramènent le moment inétique vers l'équateur, e qui permet ainsi de maintenir une super-
rotation équatoriale.
Pour Titan, seuls des eets gravitationnels dûs à Saturne peuvent se faire sentir dans
l'atmosphère. Titan étant synhrone sur Saturne, le ouple gravitationnel qui s'exere sur
l'atmosphère est probablement induit par l'exentriité de l'orbite. Tokano and Neubauer
(2002) ont étudié les marées ausées par Saturne à l'aide d'un MCG 3D. A la diérene
de la Terre, les marées gravitationnelles ont un fort impat sur Titan du sommet de l'at-
mosphère jusqu'au sol, et partiulièrement dans la basse atmosphère où d'autres forçages
sont plus faibles. Les surfaes de pression osillent de près de 1.5 hPa près du sol pendant
une orbite autour de Saturne.
2.7 Rle du vortex polaire
Pour des planètes en rotation lente, la irulation méridienne moyenne induit un trans-
port de moment inétique vers le haut à l'équateur et vers les ples ave une branhe
desendante aux hautes latitudes. Le vortex polaire est réé par ette irulation méri-
dienne moyenne en haut de la branhe desendante. La onservation du moment inétique
(sans visosité) donne une vitesse innie aux ples (f. setion 1.4.1.II.A). An de résoudre
ette singularité aux ples qui est obtenue ave des onsidérations théoriques simpliées, on
peut faire intervenir des méanismes de frition qui vont ommener à devenir importants
aux hautes latitudes. La dissipation va don tendre à réduire les gradients latitudinaux de
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vents zonaux au niveau des ples, sans pour autant empêher la onservation du moment
inétique.
Cas des vortex vénusiens. Il est possible que les deux grands systèmes dépression-
naires qui sont observés sur Vénus au niveau des ples ontribuent à la redistribution du
moment inétique vers les basses ouhes de l'atmosphère (Taylor, 1980). Sur les images
de Mariner 10, le vortex apparaît omme un enroulement en spiral de la ouhe nuageuse.
Le rle d'un tel vortex dans la dynamique n'est pas enore lair (f. Fig. 5.17 de la se-
tion 5.2.6).
2.8 Rle des instabilités
L'étude des instabilités présentes dans les atmosphères de Vénus et Titan permettent
de mieux omprendre la dynamique de es atmosphères en superrotation.
L'instabilité inertielle exposée dans la setion 1.6.1 traduit l'éart de stabilité par rap-
port à l'équilibre du vent thermique qui assure la déroissane du moment inétique de
l'équateur vers les ples. Si le moment inétique augmente loalement ave la latitude (e
qui peut se produire dans les jets des moyennes latitudes sur Titan), de l'instabilité iner-
tielle apparaît. Sur Vénus, qui ne présente pas fonièrement de jets de moyennes latitudes
mais plutt un prol de vent onstant en latitude, de l'instabilité inertielle devrait être
présente à l'équateur.
Alors que l'instabilité inertielle permet de diagnostiquer de manière indirete le trans-
port de moment inétique par la irulation méridienne moyenne, l'instabilité barotrope,
elle, intervient plutt sur le rle des transitoires. Nous avons vu (f. setion 1.6.1) que l'in-
stabilité barotrope est liée au gradient latitudinal de la vortiité absolue de l'éoulement
moyen. La vortiité absolue de et éoulement moyen peut s'erire :




(u¯ cosφ+ aΩcos2 φ) (2.10)
soit en terme de moment inétique absolu :





Ainsi, lorsque le gradient latitudinal de vortiité potentielle s'annule, la derivee seonde
du moment inétique s'annule.
Historiquement, le rle de l'instabilité barotrope dans les atmosphères en superrotation
a été pour la première fois suggérée par rossow (1983), dans des simulations numériques
pour une planète type Vénus. Del Genio and Suozzo (1987) a montré que dans une iru-
lation non axi-symétrique, les modes dominants sont surtout barolines pour des planètes
en rotation rapide et barotropes pour des planètes en rotation plus lentes omme Vénus et
Titan.
79
Chapitre I.2. Le méanisme de superrotation
2.9 Résumé sur le as de Vénus
La ompréhension de la superrotation vénusienne passe par la ompréhension des méa-
nismes de transport de moment inétique de la basse atmosphère. Pour ela, il est néessaire
de omprendre l'équilibre mis en jeu entre les diérents forçages qui tendent à aélérer
l'éoulement et eux qui tendent à le freiner. Deux grands méanismes peuvent intervenir :
les ondes et les proessus de frition omme la turbulene et les fores de visosité.
Deux méanismes ont été suggérés. Le premier fait intervenir uniquement un transport
vertial de moment inétique par les perturbations alors que le deuxième maintient la su-
perrotation par un transport horizontal de moment inétique par les perturbations vers
l'équateur et un transport vertial par la irulation méridienne moyenne à l'équateur. En
fait, il est fort possible que le méanisme nal soit une ombinaison de es deux méa-
nismes (Gierash et al., 1997a). Pour tester es diérentes hypothèses, une analyse par des
modèles numériques est néessaire en lien ave des observations préises de ette région de
l'atmosphère de Vénus.
Pourquoi le phénomène de superrotation n'est toujours pas ompris... Le phé-
nomène de superrotation a été pour la première fois mis en évidene dans les années 1960,
par l'observation du déplaement des strutures sombres présentes dans les nuages de Vénus
(f. setion 5.2.6). Depuis, auune onlusion dénitive n'est ressortie des longues années
d'études théoriques et observationnelles. De nombreuses diultés sont inhérantes à la
nature même du phénomène de superrotation. Les modèles numériques ont des diultés
à simuler la irulation vénusienne (f. setion 5.4). La "prédition" des vents sur Titan
par des MCGs a été un élément déterminant pour "relaner l'étude de la superrotation"
dans les années 90, notamment par la mise en évidene de l'importane du proessus de
Gierash dans ette atmosphère modélisée (Hourdin et al., 1995; Luz and Hourdin, 2003;
Luz et al., 2003), mais le as de Vénus a l'air plus déliat... La diulté réside également
dans la préision des observations. En eet, les méanismes mis en jeu étant du deuxième
ordre (termes de perturbation), la préision requise est d'autant plus grande : le transport
de moment inétique par les perturbations est de l'ordre de quelques entimètres par se-
onde et est en-dessous de la préision des sondes Pioneer Venus et de Venus Express (de
l'ordre du mètre par seonde). Il est également diile d'obtenir des mesures préises de
l'atmosphère à quelques kilomètres de la surfae en raison de la stratiation thermique
forte.
2.10 Analyse dimensionnelle du phénomène de superrotation
On peut aratériser deux types de planètes : les planètes en rotation lente du type de
vénus et Titan et elles en rotation plus rapides omme la Terre et Mars.
 Les planètes en rotation lente se aratérisent par une mahine thermique plus e-
ae. L'atmosphère de es atmosphères est généralement épaisse (opaque au rayonne-
ment solaire) ave des impats radiatifs importants : une forte réetion du rayonne-
ment solaire par les nuages sur Vénus et une forte absorption solaire par les aérosols
sur Titan. Il n'est pas évident de savoir a priori si 'est le fait que es planètes
tournent plus lentement, qui permet de maintenir une telle ouverture nuageuse sur
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Vénus et de brume d'aérosols pour Titan. Il est possible qu'en raison de la faible
rotation solide, les diérents omposants de es atmosphères sédimentent plus fa-
ilement au lieu d'être brassé eaement par des perturbations barolines omme
sur Terre. Cela se traduit par des transferts radiatifs un peu partiulier pour es
atmosphères. L'atmosphère de es planètes est globalement stable et la irulation
méridienne moyenne s'étend jusqu'aux ples.
 Pour les planètes en rotation plus rapides, l'atmosphère est moins stable et la vorti-
ité absolue de l'éoulement est dominée par le paramètre de Coriolis.
Il existe don deux moteurs prinipaux pour la superrotation : la rotation planétaire
(rotation lente) et la mahine thermique (atmosphères opaques), même si les deux ne sont
pas forément indépendants.
Pour étudier le phénomène de superrotation, on peut essayer de herher dans quel
régime dynamique il se plae. Pour ela, omme dans beauoup de problèmes de méanique
des uides, on peut eetuer une analyse dimensionnelle du problème an de réduire le
nombre de paramètres aratéristiques : propriétés aratéristiques du uide (masse molaire
ou volumique, visosité, épaisseur de l'atmosphère, vitesse du vent, et.), aratéristiques
de la planète solide (rayon, gravité, rotation du spin, rotation orbitale), propriétés de
l'orbite (exentriité, obliquité) qui vont dénir l'impat saisonnier, propriétés radiatives de
l'atmosphère (transmissions totales dans l'infrarouge et le visible, ux solaire au sommet),
propriétés de la surfae, et.
On va faire alors apparaître des paramètres adimensionnels indépendant qui vont don-
ner les régimes prinipaux. Les relations entre es paramètres adimensionnels aratéris-
tiques du problème peuvent permettre de déterminer des lois physiques sans érire les
équations fondamentales parfois très omplexes. Cette relation est alors invariante par
hangement d'éhelles. Cela permet don d'établir les diérentes ombinaisons possibles de
paramètres où e type de phénomène (la superrotation en l'ourene) peut se produire,
indépendamment de l'éhelle de l'étude. Il sut d'avoir les mêmes paramètres adimension-
nels pour que la similitude soit respetée. On peut réduire ainsi le nombre de méanismes
intervenant dans le phénomène étudié et d'en retenir les prinipaux.
Golitsyn (1975) a été le premier a suggéré la superrotation sur Tian sur la base d'ar-
guments dimensionnels.
Pour eetuer ette étude, nous devons faire le bilan des grandeurs physiques (dimen-
sionnelles) qui interviennent dans le problème. Nous retiendrons ii uniquement les ara-
téristiques de la planète solide qui donne l'impat de la rotation, les propriétés radiatives
de l'atmosphère (transmissions totales dans l'infrarouge et le visible) et les propriétés du
gaz (visosité, épaisseur de l'atmosphère, vent moyen). On se limite don à n=9 paramètres
dimensionnels. On a don r=2 paramètres indépendants (rang de la matrie : longueur et
temps). D'après le théorème de Vashy Bukingham, on obtient don N=n-r=7 paramètres
adimensionnels.
Nous nous sommes limités ii aux paramètres adimensionnels globaux dans l'optique
de omprendre le méanisme de superrotation. Nous supposons que les méanismes loaux
sont négligeables. Nous aurions pu faire intervenir d'autres paramètres aratéristiques
du problème mais ela ne ferait qu'ajouter de nouveaux paramètres adimensionnels qui
onerneraient des proessus qu'on négligerait ensuite. En d'autres termes, nous nous pla-
çons dans des régimes dynamiques où es proessus sont négligeables.
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Ainsi, nous avons onstruit les paramètres adimensionnels πi à partir des paramètres
du problème que nous avons retenus. On obtient :
 un nombre de Reynolds : Re = V Hν qui aratérise le degré de turbulene (régime
laminaire/turbulent, f. setion 1.2.1)
 un nombre de Rossby : Ro = V2Ωa qui évalue l'intensité de l'advetion par rapport à
la fore de rotation (f. setion 1.4.1.II.B)
 un nombre de Froude : Fr = V√
gH
qui donne l'importane de la stratiation verti-
ale (régime uvial/torrentiel, f. setion 1.4.2)
 un nombre d'Ekman : E = ν2Ωa2 qui évalue les eets de frition par rapport à l'in-
tensité de la rotation (f. setion 1.4.1.II.B)
 le rapport de la rotation du spin de la planète sur la rotation orbitale :
Ωspin
Ωorbite
 le rapport entre les opaités visible et infrarouge :
τIR
τvisible
 le paramètre ouhe mine ǫ = Ha (f. setion 1.2.3).
















ave Uo suit une loi de puissane en z
α
, ar le phénomène de superrotation peut être
onsidéré omme stationnaire et zo suit aussi une loi de puissane en zo ≃ zα.
On obtient alors les diérents régimes dynamiques dont le phénomène de superrotation.
Le phénomène de superrotation dépend de l'ensemble de es paramètres adimensionnels.
Et pour un ertain domaine d'appliation de es paramètres, on a le phénomène de super-
rotation.
Nous avons vu que le Reynolds est généralement grand, les nombres de Rossby et d'Ek-
man sont petits pour assurer l'équilibre "ylogéostrophique", probablement que le nombre
de froude doit être assez petit pour assurer une atmosphère stratiée (f. setion 1.4.2).
Nous avons vu que l'atmosphère est en ouhe mine (ǫ petit), e qui n'est pas tout à fait
vrai pour Titan si on prend son atmosphère dans sa globalité. Ce paramètre n'est peut-être
pas indispensable pour le régime de superrotation ar il existe probablement un méanisme




ne semble pas non plus aratériser la superrotation ar sur Vé-




ar les atmosphères en superrotation que nous onnaissons, sont toutes deux opaques au
rayonnement visible : sur Titan, 10% du rayonnement solaire atteint la surfae et sur Vénus
2-3% seulement.
A priori, un sytème qui vérie se trouve dans le domaine de validité de l'ensemble de
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3.1 Introdution
Pendant ette thèse, j'ai utilisé les Modèles de Cirulation Générale de Vénus et Titan,
en eetuant des simulations et en faisant des tests sur l'impat de ertains paramètres
(f. setions Titan et Vénus). Pour le modèle Vénus, j'ai ontribué à stabiliser le modèle en
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modiant le shéma d'intégration temporelle du transfert radiatif (f. setion 3.5.3). J'ai
également introduit des traeurs passifs dans e modèle (f. setion 5.4.2).
Dans ette partie, j'ai rassemblé l'ensemble des aratéristiques des deux modèles uti-
lisés.
Les Modèles de Cirulation Générale omprennent essentiellement deux parties : la
partie dynamique qui résoud les équations primitives et qui est généralement ommune
aux versions terrestre et "planétaires", et la partie physique qui alule le forçage de la
irulation et qui est propre à la planète étudiée.
3.2 Equations de la dynamique (équations disrétisées)
3.2.1 Les équations de la dynamique
Les modèles numériques de irulation générale (MCG) intègrent sur la sphère et dans
le temps les équations primitives, qui sont une version simpliée des équations de la
dynamique énonée dans la setion préédente (f. setion 1.2.1).
Ces équations sont utilisées pour la simulation numérique du limat sur Terre ou dans
d'autres environnements planétaires (Vénus, Mars, Titan, et.), ainsi que pour la prévision
météorologique.
Les approximations
Ces équations se résolvent dans le adre de ertaines hypothèses :
 L'épaisseur de l'atmosphère est négligeable devant le rayon de la planète. C'est l'ap-
proximation dite "ouhe mine" (f. setion 1.2.3). Pour le 2D-CM Titan atuel-
lement utilisé, ette approximation est à la limite du domaine de validité : 500 km
d'épaisseur ontre les 2575 km de rayon. Pour un MCG qui prendrait en ompte
toute l'atmosphère de Titan, ette hypothèse ne serait lairement plus valable. Dans
e as, on ne pourrait plus déoupler les mouvements vertiaux des mouvements ho-
rizontaux, dans le sens de l'approximation ouhe mine (f. setion 1.2.3).
 Les fores de marées gravitationnelles n'apparaissent pas dans les équations primi-
tives de la dynamique.
 La gravité (dans le référeniel en rotation) est onstante dans le temps et dans l'es-
pae. Cette approximation est légitime sur Terre puisque les variations de la gravité
peuvent atteindre au maximum 0.4%. En revanhe, sur Titan, pour laquelle la gra-
vité (g∼1.345 m s−1) et le rayon (a∼2575 km, f. Table 1.2) sont faibles, on a des
variations qui peuvent atteindre ∼43% à 500 km (inertitude relative).
 Le uide est à l'équilibre hydrostatique (f. setion 1.4.1.I.A), e qui implique que
la pression déroît quand l'altitude roît. Cela permet d'utiliser la pression omme
oordonnée vertiale.
En générale, l'équilibre hydrostatique est vériée sur toute l'épaisseur de l'atmo-
sphère. Enore faut-il dénir l'épaisseur d'une atmosphère. L'équilibre hydrostatique
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n'est plus valable soit dans les mouvements onvetifs de petites éhelles, soit à plus
grande éhelle, à la limite supérieure de l'atmosphère lorsque le nombre de ollisions
pour maintenir la pression devient insusant. La limite est donnée par l'altitude de





Qn(z)dz = 1/e, soit QneHe = 1). Cela se traduit par le fait que le
libre parous moyen l est égal à l'éhelle de hauteur (H = RTMag ).
Sur Vénus, l'exobase se situe vers 150-200 km, sur la Terre, vers 400-500 km et
sur Titan, vers 1500 km. Cela donne approximativement une épaisseur limite de
l'atmosphère. En-dessous de l'exobase mais au-delà d'une ertaine altitude, appelée
homopause, l'équilibre hydrostatique est enore vérié mais haque onstituant suit
sa propre loi hydrostatique donnée par sa propre éhelle de hauteur (il n'y a plus
assez de mélange). La diusion moléulaire devient dominante au détriment de la
diusion turbulente. Sur Vénus, l'homopause est vers 130-140 km (Izakov, 1977), sur
Terre, vers 100 km et sur Titan entre 650 et 1000 km. Dans les modèles onsidérés
ii, on est toujours largement sous l'homopause.
Les équations
Les équations primitives sont érites dans le référeniel de la planète en rotation. Elles
ont été initialement développées par R. Sadourny (Sadourny and Laval, 1984) et odées en
FORTRAN 77 par P. Le Van. Elles sont obtenues par disrétisation des lois de onservation
présentées dans la setion 1.2.1 et se omposent : des équations de quantité de mouvement
projetées selon l'horizontale, d'un bilan d'énergie, de l'équilibre hydrostatique selon la
vertiale et des équations de ontinuité de la masse (loale et intégrée sur l'épaisseur du
uide).
Les variables
Dans es équations, on peut distinguer diérents types de variables, appelées aussi
variables globales. Les variables pronostiques , dont l'évolution temporelle est expliitement
alulée (les deux omposantes de la vitesse horizontale u(x,y,P,t) et v(x,y,P,t), l'enthalpie
spéique h(x,y,P,t), la pression au sol Ps(x,y,t), et.) et les variables diagnostiques qui sont
alulées à haque instant à partir des variables pronostiques : la vitesse vertiale w = dPdt ,
dénie par intégration de l'équation de onservation de la masse ave une ondition limite
supérieure (vitesse vertiale nulle en P=0) ; la densité de l'air ρ, dénie à partir de l'équation
d'état des gaz parfaits ; le géopotentiel Φ, alulé à partir de l'équation hydrostatique ave
la valeur du géopotentiel à la sufae, donnée par la topographie.
Les termes soures, omme les termes de frottements et d'éhauement diabatique sont
paramétrés en fontion des oordonnées spatiales (x,y,P), du temps et des variables glo-
bales.
3.2.2 Disrétisation (maillage) et intégration temporelle
Disrétisation spatiale
Pour résoudre les équations de la dynamique (qui sont des équations ontinues), il est
néessaire de les disrétiser, 'est à dire de les résoudre sur des points de grille (f. shéma
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Figure 3.1  Illustration du prinipe de disrétisation spatiale dans un modèle limatique
(Illustration de Laurent Fairhead).
3.1). A un instant donné, on alule l'ensemble des variables globales sur haque point de
grille, puis à l'instant suivant, on regarde la variation temporelle de es variables sur les
mêmes points de grille.
La méthode utilisée pour disrétiser e système d'équations utilise les diérenes nies
(par opposition aux modèles spetraux). Cette méthode ne fait qu'exprimer les dérivées en
utilisant les formules de Taylor.
Les équations primitives sont disrétisées spatialement sur une grille horizontale (longitude-
latitude), dite grille C d'Arakawa (Kasahara, 1977) (déalage de 1/2 entre la grille des sa-
laires et la grille des vents pour failiter le alul des ux) et vertialement par ouhes (Hol-
ton, 1979). Cette disrétisation se aratérise par un nombre de points de grille (maillage)
xé (f. Fig. 3.1).
La grille vertiale est en oordonnées hybrides, ave la pression à haque niveau d'alti-
tude i (en raison de l'approximation hydrostatique) dénie par : p(i) = ap(i)+bp(i)∗Psurf .
Cette grille permet d'atténuer les eets du relief dans les hautes ouhes du modèle, sans
laquelle le modèle présenterait de fortes instabilités.
A hautes latitudes, (pour des latitudes supérieures à 60◦), un ltre en longitude est
appliqué pour gérer orretement le rétréissement du maillage et la singularité au ple.
Shéma d'intégration temporelle
Le modèle part d'un état initial (vents nuls, prol vertial de température), puis al-
ule l'évolution de es variables à haque pas de temps. A un instant t, la variable Xt est
onnue en un point de l'atmosphère. Le modèle évalue ensuite les tendanes, 'est à dire les
variations temporelles de ette variable (∂tX). La onnaissane de la variable à l'instant
t ainsi que de ses tendanes permet de aluler la valeur de ette variable à l'instant suivant.
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Conservation dans les modèles numériques
Le shéma temporel de la dynamique assure la onservation exate de la masse, de la
température potentielle, et de son arré pour les mouvements adiabatiques, de la vortiité
potentielle pour les mouvements barotropes (Sadourny, 1975a,b), et le moment inétique
pour les mouvements axi-symétriques (Hourdin et al., 1996). Au début, les reherhes
s'étaient surtout portées sur la onservation des invariants fondamentaux omme l'énergie
et l'enstrophie (arré du rotationnel du vent). Comme auune formulation en diérene
nie ne peut onserver en même temps es deux quantités, le LMD avait alors privilégié
la onservation de l'enstrophie. Robert Sadourny a montré l'importane de la onservation
de l'enstrophie ar elle onduit à une plus grande stabilité numérique.
En eet, il y a une innité de quantités onservatives dans les atmosphères et on peut
montrer que seulement un ertain nombre peut être onservé dans les modèles numériques.
Des hoix doivent don être faits et sont don entre autres à l'origine de diérenes entre
les modèles numériques. La onservation de l'enstrophie au détriment de l'énergie est une
spéiité des modèles du LMD.
Dans les premiers modèles du LMD, le moment inétique n'était pas onservé, produi-
sant des erreurs de dérive de la struture des alizés dans le modèle terrestre par exemple,
jusqu'à leur disparition pour des simulations longues ou des diultés à représenter or-
retement la superrotation dans un modèle vénusien (Tourte, 1984).
 Une modiation du shéma d'advetion du moment inétique dans le modèle ter-
restre (mélange du moment inétique dans le shéma d'ajustement onvetif, travail
eetué par M. H. Letreut, Hourdin et al., 1992) a permis alors de onserver par-
tiellement le moment inétique (onservation exate du moment inétique pour les
mouvements axisymétriques), tout en onservant l'enstrophie.
 Mais et ajustement pouvait se faire sur Terre sans trop de diultés en raison
surtout d'une dynamique qui s'y adaptait bien. Sur Vénus, où les ondes semblent
jouer un rle important dans la dynamique, une telle adaptation n'est plus susante.
Ces questions sont toujours à l'étude pour le bilan de moment inétique dans le as
de Vénus. La onservation du moment inétique est essentielle pour toute étude de simu-
lations de la superrotation, et assure que elle-i n'est pas produite de manière artiielle
par des soures numériques (Hourdin et al., 1992).
Stabilité numérique (CFL)
La stabilité numérique d'un modèle résulte d'un réglage du pas de temps d'intégration
qui est lié à la résolution spatiale du modèle par le ritère CFL (de Courant-Freedrihs-
Lewy, 1928). On peut dire que plus la résolution spatiale d'un modèle est ne, plus le pas
de temps ne peut être aussi petit qu'on le souhaite, au risque alors que le modèle devienne
instable. La mesure qui donne le degré de résolution qu'on peut se permettre dans un
modèle dépend des aratéristiques de l'atmosphère : le rapport entre la distane entre deux
points du maillage sur le pas de temps, qui peut être vu omme une vitesse aratéristique
de propagation des grandeurs physiques projetées dans le maillage informatique, doit rester
supérieure à la plus grande vitesse de propagation possible dans l'atmosphère simulée. Dans
les modèles qui sont développés la plus grande vitesse possible orrespond à elle des ondes
de gravité, étant donné que le modèle est "inompressible" (approximation de Boussinesq,
f. setion 1.2.2).
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Sur Terre, le pas de temps est de l'ordre de 5 à 10 min environ pour une résolution
horizontale de 64 pas en longitude sur 48 pas en latitude et il peut être enore réduit par
2. Sur Vénus, les ondes peuvent atteindre des vitesses beauoup plus grandes en raison de
la densité élevée de l'atmosphère (c =
√
gh). Pour l'instant dans le MCG Vénus, le pas de
temps est de 1.4 min.
3.2.3 Dissipation horizontale
Il est néessaire dans un modèle numérique de représenter les eets non linéaires qui
apparaissent dans les équations primitives de la dynamique (omme par exemple les eets
de la visosité). Ces eets sont dûs à l'interation entre les éoulements sous-maille et les
mouvements de plus grande éhelle qui sont résolus par le modèle. Le problème revient
à paramétrer les proessus de turbulene bidimensionnelle et de représenter les proessus
omplexes de asades de l'énergie entre les diérentes éhelles (Pedlosky, 1979). Le réglage
de la dissipation horizontale inue don diretement sur ertains problèmes de onservation
(telle que elle de l'enstrophie)(Millésime et al., 2001).
Ce paramètre inue également sur la stabilité des modèles. En eet, si l'énergie (ou
enstrophie) asade des grandes éhelles vers les plus petites qui ne sont pas résolues par
le modèle, ette énergie va nir par s'aumuler aux éhelles du maillage et produire des
instabilités. Un opérateur est don introduit dans les modèles pour représenter l'eet de la






Cet opérateur fait intervenir deux paramètres : un nombre aratéristique d'itérations
ndiss et un temps aratéristique de dissipation sous-maille τdiss. Ces paramètres pour Vé-
nus et Titan sont données dans les setions 3.3.1 et 3.3.2 .
Eet sur la onservation de moment inétique
Selon la valeur de la dissipation horizontale, on oupe en fait l'intervention de ertaines
ondes dans la dynamique, qu'on remplae alors par de la dissipation. C'est pour ette
raison que plus la dissipation est grande (de même pour la résolution), mieux le moment
inétique est onservé.
 En fait, plus la dissipation est grande, plus on prend en ompte d'éhelles diérentes
et don moins il y a d'aumulation d'énergie sur la grille du modèle.
 Pour la résolution, plus elle est grande, mieux on résoud bien les proessus de pe-
tites éhelles (omme des ondes de hautes fréquenes) et don mieux est onservé le
moment inétique.
3.2.4 Le modèle 2D du 2D-CM Titan
Une version 2D (latitude-altitude) du Modèle de Cirulation Générale a été développée
pour Titan, appelé Modèle Climatique 2D (2D-CM) (Luz and Hourdin, 2003; Rannou
et al., 2004). Ces modèles permettent d'étudier les mouvements axisymétriques présents
dans les atmosphères (omme par exemple la irulation méridienne de Hadley sur Terre).
Ils permettent don de s'aranhir des aluls de moyennes zonales qu'il est néessaire de
faire dans des modèles 3D pour étudier es irulations moyennes. Ces modèles alulent les
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mêmes variables (le vent zonal ompris) mais stokent uniquement les oordonnées 2D des
hamps, permettant ainsi de réduire le oût du temps de alul numérique. La rédution du
temps de alul avait d'ailleurs été la motivation prinipale pour passer à un modèle 2D,
lors de l'ajout des modules photohimique et mirophysique et des diérents ouplages.
Paramétrisation de la diusion horizontale par les ondes : as de Titan
Le modèle de Titan étant 2D, il était néessaire de paramétrer le transport horizontal
par les ondes, que e soit pour le moment inétique, les omposés himiques, la brume ou
la température (Luz et al., 2003). Le traitement du transport horizontal des traeurs par
les ondes se fait diéremment de elui du moment inétique.
Le modèle diagnostique les instabilités barotropes, mais ne peut pas générer les ondes
3D qui sont des proessus non-axisymétriques. Leur eet est paramétré par une diusion en
latitude de vortiité potentielle. Un ritère sur la vortiité a été paramétré dans le modele
2D pour dénir le délenhement de l'instabilité (qui a eetivement lieu dans le modèle
2D). Quand e ritère est vérié, le transport de moment inétique par les ondes géné-
rées par es instabilités est paramétré par une dissipation horizontale, dont la onstante
de temps est évaluée dans le modèle à partir du degré d'instabilité barotrope diagnosti-
qué au ours du alul (Luz et al., 2003). La relation entre la onstante de temps et le
degré d'instabilité a été ajustée à partir de la omparaison de la dissipation de moment
inétique entre les modèles 2D et 3D . Ainsi, la onstante de temps de dissipation hori-
zontale de moment inétique n'est pas xée mais alulée en fontion du degré d'instabilité.
Pour le mélange des traeurs par les ondes, on utilise une méthode dite en longueur
de mélange, où intervient un oeient de diusion K (ou diusivité). Ce oeient est
alulé à partir d'un modèle de Saint Venant (Luz and Hourdin, 2003) et ajusté par une
fontion de Cauhy qui reproduit bien e oeient (dépend de l'amplitude, de la largeur à
mi-hauteur et de la latitude). Le même ritère que préédemment, permettant de mesurer
le degré d'instabilité donne ensuite le lien entre les paramètres de K et l'éoulement zonal
moyen. Ce ritère est alulé expliitement dans le modèle 2D.
Ainsi, la paramétrisation du mélange des traeurs se fait par un oeient de diu-
sion, et le mélange de moment inétique par une onstante de temps, mais les deux sont
diagnostiqués diretement par l'intermédiaire d'un ritère portant sur le degré d'instabilité
évalué dans le modèle 2D.
3.3 Paramètres de ontrle des MCGs planétaires
Une vingtaine de paramètres de ontrle doivent être xés dans les MCGs. Ce sont des
paramètres ne variant pas ou peu sur des éhelles de temps astronomiques et ontrlés par
des méanismes externes aux proessus atmosphériques agissant sur de grandes éhelles de
temps : dynamique gravitationnelle donnant les aratéristiques de l'orbite, de rotations,
le rayon, la durée du jour (propriétés astronomiques) ; aratéristiques de la surfae ; les
méanismes d'interations ave des orps extérieurs omme des omètes ou ave la surfae,
onduisant aux diérentes propriétés de l'atmosphère (omposition himique donnée de
l'atmosphère, densité, et.) (propriétés atmosphériques)...
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Ces paramètres varient d'une planète à une autre.
3.3.1 Caratéristiques générales du MCG de Titan
Le modèle Titan utilisé ii est le fruit d'une dizaine d'années d'études au sein de l'Ins-
titut Pierre-Simon Laplae et de ollaborations entre le Laboratoire de Météorologie Dy-
namique et le Servie d'Aéronomie. Le modèle 2D est basé sur la version 3D du modèle
développé par Hourdin et al. (1995).
Les niveaux sigma pour le modèle Titan, ainsi que les altitudes orrespondantes sont
données dans la Table 3.1. Le modèle s'étend sur 55 niveaux vertiaux de la surfae jusque
500 km environ dans la mésosphère, ave les 3 derniers niveaux qui servent de "ouhe
éponge" (f. setion 3.6.2. Le sommet du modèle se situe à peu près à la limite du domaine
de validité de l'approximation d'Equilibre Thermodynamique Loale (ETL) (quelques mi-
robars, Yelle, 1991). L'étude de e qui se passe dans les dernières ouhes au sommet du
modèle doit don être faite ave prudene. La résolution vertiale est de 3 km environ dans
la troposphère, 5 km à la tropopause et 10-15 km dans la stratosphère. La pression de
surfae est xée à 1.429 bar.
Tableau 3.1  Les altitudes du MCG Titan, ave les pressions orrespondantes (pour une
pression de surfae de 1.45 mbar) et températures orrespondantes (en utilisant le modèle
altitude/pression de, Lellouh and Hunten, 1997; Yelle et al., 1997)
Altitude Température Pression Altitude Température Pression









































100 142.1 9.58 420 170.7 8.1x10
−3
120 151 5.44 440 169.6 5.5x10
−3
140 158.6 3.21 460 168.5 3.7x10
−3
160 163.8 1.95 480 167.4 2.5x10
−3




La disrétisation en latitude est de 48 points de grille (soit ∼3.75◦ ou ∼167 km).
Les équations dynamiques sont intégrées ave un pas de temps de 3 min et les paramé-
trisations physiques (transfert radiatif, mirophysique des brumes, et.) sont alulées 10
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fois par jour Titan. La himie est alulée 1 fois par jour Titan.
Dans le modèle Titan, le nombre d'itérations pour la dissipation est xé à 2 et la
onstante de temps de dissipation horizontale est paramétrée (104s pour les plus petites
longueurs d'onde de u et v, et 5.107 pour les plus petites longueurs d'onde de h). Les
paramètres prinipaux du modèle Titan sont résumés dans la Table 3.2.
Tableau 3.2  Liste des paramètres pinipaux xés dans le modèle Titan.
Paramètres Valeurs
Rayon de la planète 6051.3 km
Gravité 1.345 m s
−2










Distane au soleil 1427x10
6
km
Pression de surfae moyenne 1.5x10
6
Pa
Masse molaire moyenne 27 g mol
−1




Constante de temps de dissipation horizontale 104s (petites longueurs d'onde de u et v)
5.107 (petites longueurs d'onde de h)
Nombre d'itération (opérateur de dissipation) 2
Paramètres de surfae et de ouhe limite
Albédo de surfae 0.3






Rugosité de surfae 0.01 m
Longueur de mélange 35 m
Coeient de turbulene minimum 1.x10
−7
93
Chapitre II.3. MCGs des atmosphères planétaire
3.3.2 Caratéristiques générales du MCG de Vénus
Le Modèle de Cirulation générale de Vénus est basé sur le modèle terrestre LMDZ4
(Hourdin et al., 2006). La résolution spatiale horizontale du MCG utilisée pendant ette
thèse est 48 pas en longitude x 32 pas en latitude (7.5◦ x 5.623◦), e qui orrespond à une
résolution assez grossière (∼792 km x ∼590 km) mais permettant néanmoins de pouvoir
faire tourner le modèle dans des temps raisonnables : une estimation du temps de alul
est de 3.105s par jour Vénus sur les ordinateurs les plus rapides du labo.
Les oeients ap et bp de la grille hybride (f. setion 3.2.2) sont donnés dans la Table
3.3 pour les 50 niveaux vertiaux du modèle, ave les pressions orrespondantes (pour une
pression de surfae de 92 bar), ainsi que les altitudes orrespondantes selon la Venus Inter-
national Referene Atmosphere (VIRA, Sei and the VEGA Baloon Siene Team, 1987).
Tableau 3.3  Coeients hybrides pour les 50 niveaux vertiaux du MCG Vénus (niveau
inférieur de haque ouhe), ave les pressions orrespondantes (pour une pression de sur-
fae de 92 bar) et altitudes orrespondantes (en utilisant le modèle VIRA altitude/pression
à l'équateur, Sei and the VEGA Baloon Siene Team, 1987)
Niveau ap bp Pression Altitude Niveau ap bp Pression Altitude
(mbar) (km) (mbar) (km)










































































































































































































































51.5 50 8.51 0. 0.0851 95.5
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L'orbite de Vénus est quasiment irulaire (exentriité nulle), et on néglige l'inlinai-
son de l'axe de rotation de Vénus (∼ 177◦). La durée du jour Vénus est elle de la journée
solaire vénusienne (∼ 107s, durée que met le soleil pour se retourner au zénith) (f. se-
tion 5.2.1). L'ensemble des paramètres du modèle Vénus sont résumés dans la Table 3.4.
La onstante de temps de dissipation horizontale est xée à 3.104s sous 3.106Pa, 1.5.104s
entre 3.106Pa et 5.102 Pa et 3.103s au-dessus de 5.102 Pa et le nombre d'itérations pour la
dissipation est 2. Ce paramètre ayant un impat sensible sur la dynamique dans le modèle
Vénus, sa valeur est enore en train d'être testée.
Tableau 3.4  Liste des paramètres pinipaux du MCG Vénus utilisés dans le modèle.
Paramètres Valeurs
Rayon de la planète 6051.3 km
Gravité 8.87 m s
−2










Distane au soleil 108.15x10
6
km
Pression de surfae moyenne 9.2x10
6
Pa








Constante de temps de dissipation horizontale 3x10
4






s above ∼ 5x102 Pa
Nombre d'itération (opérateur de dissipation) 2
Paramètres de surfae et de ouhe limite
Albédo de surfae 0.1






Rugosité de surfae 0.01 m
Longueur de mélange 35 m
Coeient de turbulene minimum 1.x10
−7
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3.4 Les paramétrisations de la physique
Les paramétrisations représentent des proessus qui s'eetuent à une éhelle spatiale
sous-maille. Pour les modèles planétaires (Vénus, Titan, et.), le nombre de paramétri-
sations est réduit par rapport au as terrestre en raison ne serait-e que du manque de
données observationnelles de es atmosphères et don de l'impossibilité de valider orrete-
ment es études. Les études étant moins ontraintes se doivent don de rester globales et les
paramétrisations de proessus sous-maille (omme les nuages, les proessus de surfae, et.)
seront développées en fontion du degré de onnaissane observationnelle. Certaines para-
métrisations sont ependant indispensables pour le bon fontionnement d'un MCG et se
doivent d'être présentes dans les modèles planétaires : e sont les proessus de turbulene,
la ouhe limite, et.
La manière de modéliser es paramétrisations est souvent transposable d'une planète
à l'autre, et ne dière ertaines fois que par les valeurs de ertains paramètres aratéris-
tiques.
3.4.1 Diusion vertiale turbulente et ouhe limite
Les diusions vertiales turbulentes de la quantité de mouvement et de la haleur sont
représentées dans les modèles, au niveau de la ouhe limite. Les termes soures, qui sont
la visosité qui apparait dans les équations horizontales de la quantité de mouvement,
les proessus diabatiques dans l'équation de la haleur et de prodution et disparition de
omposés dans l'équation de onservation d'un omposé, sont liés à la diusion vertiale












Le oeient de diusion turbulente Kz s'exprime en terme de longueur de mélange l et
d'une estimation de l'énergie inétique turbulente e :Kz = le
1/2
, ave e = Max[l2‖∂U∂z ‖
2
(1−
Ri/Ric), emin] où le nombre de Rihardson s'érit : Ri =
g∂θ/∂z
θ(∂U/∂z)2
. On rappelle que U est
une vitesse aratéristique et θ est la température potentielle. Le nombre de Rihardson
ritique Ric est déni de manière à maintenir un minimum d'énergie emin, assurant un
minimum de dissipation vertiale (dans une atmosphère très stable ou ave un minimum
de isaillement vertial du vent). Ric est xé à 0.4 dans le modèle terrestre omme pour
Vénus et Titan.
Pour les MCGs de Vénus et Titan, la longueur de mélange est l=35 m et le oeient








Au niveau de la surfae, le ux turbulent est estimé à partir d'un paramètre important,





Ce oeient de frottement CD a un rle ruial dans les modèles numériques pour évaluer
le freinage de l'atmosphère par la surfae. Les modèles sont en général très sensible à
e paramètre et une mauvaise évaluation de e paramètre peut entrainer une mauvaise
représentation de la irulation générale de l'atmosphère modélisée et a fortiori pour les
atmosphères en superrotation, puisque la rotation de l'atmosphère provient du transfert
vertial de quantité de mouvement zonale au niveau de la surfae, dans la ouhe limite.
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L'évaluation du oeient de frottement néessite uniquement la onnaissane de zo
(hauteur aratéristique de la rugosité de surfae). Pour Vénus et Titan, zo = 1cm, mais
la sensibilité reste à évaluer.
3.4.2 Ajustement onvetif
L'ajustement onvetif permet d'éliminer les portions instables des prols vertiaux
de température potentielle (∂θ/∂z < 0 ou Ri < 0), en mélangeant l'enthalpie qui a été
néessaire pour rétablir le prol adiabatique. Comme le prol vertial de température
potentielle est modié, la dynamique l'est aussi et il est néessaire d'évaluer le mélange de
moment angulaire qui a été fait, en fontion de l'intensité de l'instabilité vertiale (Hourdin
et al., 1993).
3.4.3 Cas de Venus : Cp variable
Sur Vénus, où il règne des températures et des pressions très élevées, l'approximation
des gaz parfaits n'est plus tout à fait valable et le oeient de haleur massique à pression
onstante Cp n'est plus onstant vertialement dans l'atmosphère. Il varie d'environ 1181
J kg−1K−1 à la surfae à 738 J kg−1K−1 environ dans la mésosphère (vers 100 km d'al-
titude) (valeurs prises dans la Référene Internationale sur l'Atmosphère de Vénus VIRA,
Sei et al., 1985).
Cette variation de Cp ave la température doit être prise en ompte si on souhaite
avoir un modèle réaliste (gradients adiabatiques réalistes sur toute la olonne d'atmo-
sphère). L'équipe du LMD a don inlu ette variation de Cp dans le modèle (dans le oeur










Cette expression onduit à un prol vertial de Cp très prohe de elui de VIRA. Une
redénition de la température potentielle (f. équation 1.11 de la setion 1.2.1) a également
été faite. Pour les simulations Vénus que j'ai utilisées pour les études de transport, j'ai
utilisé une simulation qui prend en ompte ette variation de Cp ave la température (f.
setion 5.4.2).
3.4.4 Interations ave la surfae
Les modèles numériques doivent tenir ompte de la ondutivité thermique du sol qui
agit sur la température de l'atmosphère à la surfae. Pour ela, on utilise un modèle de
sol à 11 ouhes, qui permet de simuler la réponse de la température de surfae (en phase
et amplitude) à des forçages de fréquenes variées (yle diurne, yle saisonnier, et.). Ce
type de paramétrisation doit être bien représentée en partiulier pour les planètes n'ayant
pas d'oéans à la surfae, 'est à dire présentant une disontinuité forte en température à
la surfae et pas de proessus pouvant l'amortir.
Les équations sont elles de la ondution thermique et font apparaître une grandeur
physique, qui est l'inertie thermique : I =
√
λCp, où λ et Cp sont la ondutivité et la
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haleur massique à pression onstante du sol. L'inertie thermique traduit la manière à
laquelle répond un sol à un forçage sinusoïdal de température.
L'expression du ux de température à la surfae est :
Fc = −I ∂T
∂z′
ave z′ = zzo
√




CpT/π est une profondeur aratéristique, qui peut être prise par exemple omme
une profondeur où l'osillation diurne est atténuée d'un fateur e.
Sur Vénus, l'inertie thermique, I a été évaluée à 2000 Jm−2s−0.5K−1 (valeur typique
pour une surfae essentiellement ouverte de basaltes) et la haleur massique de l'atmo-
sphère varie entre environ 700 et 1200 JK−1kg−1.
Sur Titan, l'inertie thermique est xé à la même valeur que Vénus et la haleur massique
vaut 1039Jkg−1K−1.
3.4.5 La photohimie : as de Titan
Le modèle Titan utilisé pendant ette thèse est elui de Rannou et al. (2004), ave
une photohimie ative intégrée. Le module photohimique utilisé a été développé à partir
du modèle initial de Toublan et al. (1995), et adapté par Lebonnois et al. (2001, 2002);
Lebonnois (2005).
La partie photohimique du ode ne onsidère que les omposants neutres de l'atmo-
sphère. Toute la photohimie des ions a lieu dans la thermosphère, l'ionosphère étant située
au-dessus de 600 km (densité maximale d'életrons autour de 1000 km). Les zones de pro-
dution photohimique sont don essentiellement situées au-dessus du sommet du modèle.
Le shéma photohimique prend en ompte 44 espèes, intervenant dans 343 réations
(photodissoiations inluses). Ces espèes sont des hydroarbures et des nitriles, les om-
posés oxygénés n'ayant pas été introduits. Les omposés ontenant plus de 5 atomes de
arbone ou d'azote sont traitées omme de la matière organique solide et sont regroupés
sous le terme générique de suies.
L'équation de onservation des omposés himiques est résolue pour haque omposé
(par opposition à la méthode de résolution par famille), ave néessairement ertaines
onditions aux limites (f. setion 3.6). L'équation de onservation d'une espèe i s'érit






+ riLi − 1
n
div(Φi) (3.1)
En 1D, le ux Φi d'une espèe i s'érit :













ave div(Φi) = − 1r2
∂(r2Φi)
∂r . Cette équation est résolue pour haque omposé himique
et inlue les termes de transport turbulent (ave K, oeient de diusion turbulente) et
moléulaire (ave Di, oeient de diusion moléulaire de l'espèe i).
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En 3D, le terme d'advetion est alulé dans la partie dynamique (Hourdin and Armen-
gaud, 1999).
La linéarisation temporelle de e système d'équations diérentielles se fait par une mé-
thode de Crank-Niholson, puis est résolu par une méthode LU d'inversion matriielle (le
pas d'intégration initial est xé à 10−7, (Lebonnois, 2000)).






où ra et rb sont les rapports de mélange des réatifs.
 Le terme de destrution himique (en s−1) omprend la destrution par les réations





où rc orrespond à l'autre espèe détruite, k une onstante de réation (en cm
3s−1),









), et s'exprime en fontion de deux paramètres, k∞ et ko liés respe-
tivement aux limites haute et basse pression, par : k = kok∞nkon+k∞ .
Jj orrespond aux oeients de photodissoiation de l'espèe i, intégrés en longueur
d'onde (en s−1) : Ji =
∑
λ qj(λ)σi(λ)f(λ, z)Fo(λ), où f(λ, z, φ)Fo(λ) est le ux ati-
nique à l'altitude z et la latitude φ, en moyenne diurne. Fo(λ) le ux solaire inident
et σi(λ) la setion eae d'absorption de l'espèe i. S'il y a plusieurs voies de pho-
todissoiation possible pour une espèe i (selon l'intensité du rayonnement), on peut
introduire un rapport de branhement d'une réation j (ou rendement quantique)
qj(λ).
Flux UV
Le moteur de la photohimie de l'atmosphère de Titan provient du ux UV reçu du
soleil, qui asse les moléules de méthane, d'azote et d'autres omposés, générant ainsi la
himie omplexe observée. Dans le modèle, une trentaine d'espèes himiques sont pho-
todissoiées et les ux atiniques moyens du ux UV solaire, f(λ, z)Fo(λ), sont alulés
à l'aide d'un ode de Monte-Carlo 3D. La méthode développée initialement en 1D par
Toublan et al. (1995) permet de prendre en ompte l'interation ave les aérosols, et en
partiulier la diusion par les aérosols.
 La théorie de diusion de Mie est alors utilisée pour aluler les setions eaes
d'absorption et de diusion, et les fontions de phase pour la diusion. Le fateur
d'augmentation du ux solaire (f(λ, z) = F (λ,z)Fo(λ) ) utilisé dans le modèle Titan est
alulé dans Lebonnois and Toublan (1999) à l'aide d'un modèle de transfert radiatif
3D (pour toutes les longueurs d'onde utiles de 10 à 310 nm).
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 Le modèle prend également en ompte la setion eae de diusion du diazote par
une loi de diusion Rayleigh en
1
λ4
. Les soures dominantes d'opaité UV utilisées
sont données dans l'artile de Lebonnois et al. (2001).
La himie
 La modélisation des méanismes de photodissoiation imposent la onnaissane des
setions eaes d'absorption des diérents omposés himiques, ainsi que des rap-
ports de branhement (setions eaes de photodissoiation) d'un omposé, pour
une longueur d'onde donnée ou un domaine de longueur d'onde. Les référenes des
setions eaes d'absorption ainsi que les rapports de branhement sont regroupés
dans l'artile de Lebonnois et al. (2001).
Le diazote est l'absorbant prinipal pour des longueurs d'onde inférieures à 100 nm.
Entre 100 et 145 nm, le méthane présente des bandes d'absorption mais 'est la raie
Lyman α à 121.6 nm qui joue un rle prépondérant. Dans le modèle, la photodis-
soiation du méthane par la raie Lyman α est dominante mais n'est pas la seule
onsidérée. La photodissoiation des autres espèes se fait don à plus basse altitude,
sur une grande gamme de longueurs d'onde. Par exemple, les longueurs d'onde supé-
rieures à 170 nm environ sont eaes pour dissoier C2H2, C4H2, et. Les aérosols
absorbent l'UV pour des longueurs d'onde supérieures à 170 nm environ.
 La modélisation des réations himiques impose de onnaître les vitesses de réation.
Ces vitesses de réation (cm3s−1) s'expriment en fontion de la température. Pour
les réations à trois orps, sont données les onstantes de réation à basse pression ko
(cm6s−1) et à haute pression k∞ (cm3s−1). Pour le modèle utilisé ii, les valeurs de
es vitesses de réations sont elles données par Lebonnois et al. (2001); Lebonnois
(2005).
En général, on distingue deux régions de l'atmosphère de Titan, qui se aratérisent
par des méanismes himiques spéiques : la thermosphère (au-dessus de 600 km)
est une région dominée par les méanismes de prodution et de destrution d'espèes
photohimiques, où le transport joue un rle seondaire ; à l'opposé, les distributions
de la stratosphère, région qui onstituera le oeur du travail de thèse, sont ontrlées
essentiellement par le transport.
La himie de la stratosphère est gouvernée par l'apport des nitriles et d'aétylène
(C2H2), produits à des altitudes plus élevées. Les shémas des prinipales réations sont
présentés en annexe ?? . L'aétylène C2H2 onduit à la formation de CH3 et de C2H3, qui
eux-mêmes produisent du propène C3H6, du 1,3-butadiène C4H6 et de l'éthylène C2H4. La
photodissoiation du propène C3H6 est la soure prinipale des deux C3H4 (dont CH3C2H).
La formation du diaétylène C4H2 peut se faire à partir de C4H6 ou de C3H6, par l'inter-
médiaire de C3H3. L'éthylène se forme à partir du propène C3H6 ou du vinyl C2H3. Les
alanes (éthane C2H6 et propane C3H8) sont quant à eux produits à partir du CH3. Tous
es omposés seondaires seront au oeur du travail présenté dans la setion 4.7.
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Condensation
La paramétrisation de la ondensation des omposés himiques dans le modèle se fait




où Psat est la pression de vapeur saturante) est supérieure à l'humidité à
saturation (rsat =
Psat
P , où P est la pression totale), alors l'humidité relative du omposé i
est xée à elle de l'humidité à saturation et l'exédent est éliminé.
Les inertitudes
Les inertitudes sur les vitesses de réation (parfois totalement inonnues), ainsi que les
rapports de branhement et les setions eaes de photodissoiation peuvent être parfois
élevées, quand les données expérimentales manquent aux onditions de température et de
pression régnant sur Titan. Pendant son travail de thèse, Niholas Smith a étudié l'impat
de es inertitudes sur les frations molaires des divers omposés de l'atmosphère, onluant
parfois à une marge très large (des fateurs de l'ordre de 10, voire plus, pour ertains
orps à ertains niveaux de l'atmosphère, Smith, 1999). Cette étude montre bien qu'en
l'absene de données plus préises sur des réations parfois mal onnues, il faut relativiser
les résultats des modèles photohimiques et garder à l'esprit, outre les inertitudes sur le
shéma himique, les inertitudes liées aux vitesses de réation.
Hébrard et al. (2007) a reené et quantié les soures d'inertitudes dans la modéli-
sation de la photohimie de l'atmosphère de Titan. Distinguant les erreurs systématiques
des erreurs aléatoires, il donne une estimation de l'inertitude sur les vitesses de réation
à une température donnée selon la méthode proposée par Sanders et al. (2003)..
3.4.6 La mirophysique des brumes et des nuages : as de Titan
La mirophysique des brumes
Pour la formation de la brume, on utilise un modèle mirophysique développé par
Cabane et al. (1992), et introduit dans le modèle par Cabane et al. (1993), Rannou et al.
(1995).
Ce modèle gère une distribution d'aérosols de rayons variés, en fontion de l'altitude
(onentration des aérosols, C(r,z)). Le nombre de rayons de partiules d'aérosols dérit
est xé à 10 dans le modèle, variant de quelques dizaines de nanomètres à quelques miro-
mètres. Le ode suit haque population d'aérosols à mesure qu'elles évoluent selon les lois
mirophysiques (oagulation, diusion turbulente, sédimentation, et.).
L'évolution des aérosols onsiste en deux phases : dans une première étape, de nom-
breuses petites partiules de tailles très diverses s'aggrègent dans une zone de prodution
himique de maromoléules. Cette oagulation est similaire à elle dérite par les mo-
dèles de gouttes, où les partiules roissent en onservant une forme sphérique. Lorsque es
partiules atteignent une taille qui leur permet de sortir de la zone de prodution par sé-
dimentation, la seonde étape ommene. Ces monomères (sphères de taille de ∼0.66 µm)
s'aggrègent selon un autre mode, appelé oalesene, formant des aggrégats de dimension
fratale de plus en plus gros.
Dans e modèle, une fontion de prodution des aérosols est imposée vers 400 km,
altitude qui orrespond en moyenne sur l'année de Titan à l'altitude de la ouhe détahée
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observée par Voyager (350 km) et Cassini (500 km) (f. Fig. 4.13 de la setion 4.4.3).
Cette altitude a été xée pour reproduire le prol spetral d'albédo observé à l'époque de
Voyager. Les partiules évoluent ensuite par oagulation d'abord puis sédimentation.
Le rapport de masse entre les deux partiules s'aggrégeant dans la zone de prodution
dépend de l'altitude et est quantié par un indie spéique (MSI). Ave e ritère, les
deux phases dénies préédemment sont lairement séparées et la limite est lairement
loalisée. On peut alors montrer (Cabane et al., 1992) que le rayon limite de hangement
de phase dépend fortement de l'altitude de la fontion de prodution des aérosols. Cela est
dû prinipalement au fait que le temps de résidene des aérosols dans la zone de prodution
(qui détermine la taille des monomères) augmente ave la pression. Cette dépendane est
alulée dans le modèle par un ertain nombre de paramètres (oeient de diusion
turbulente, harge életrique, taux de prodution en masse, et.).
La mirophysique des nuages
Un modèle des nuages a été développé par Montmessin et al. (2002, 2004) et Rannou
et al. (2006) pour omprendre les méanismes qui onduisent à l'apparition des nuages et
à leur distribution. Les espèes ondensables sont le méthane et l'éthane : des soures de
méthane sont imposées à la surfae (60% d'humidité relative et une abondane de 5% de
méthane à la surfae selon les observations de Huygens/GCMS) ; un ux d'éthane est xé
au sommet (ux ∼ 6.10−12 kg m−2 s−1).
3.4.7 Les ouplages dynamique-mirophysique-photohimie sur Titan
Figure 3.2  Modèle ouplé de Titan, résultat d'une dizaine d'années d'études. Les èhes
indiquent les ouplages entre les diérents modules du 2D-CM. Les èhes noires montrent
les ouplages eetués avant 2002, et les èhes bleues, elles qui ont été faite entre 2002
et 2006. Image proposée par Pasal Rannou.
Historique des résultats obtenus ave le modèle ouplé Titan développé au
LMD/SA. Il apparaît rapidement dans le modèle Titan développé par Hourdin et al.
(1995) en 3D et adapté à deux dimensions par Rannou et al. (2002, 2004); Luz and Hourdin
(2003); Luz et al. (2003), que les diérentes omposantes du système modélisé sont forte-
ment ouplées : les brumes sont formées par la polymérisation des onstituants himiques
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et peuvent servir également de noyaux de ondensation à es dernières au niveau de la
tropopause glaiale de Titan. Les brumes et les espèes himiques sont transportées par les
vents. En retour, les ontrastes latitudinaux de la distribution des aérosols et des espèes
traes sont suspetés de jouer un rle dans le forçage de la irulation.
En eet, on savait déjà depuis Voyager que les espèes himiques montrent des ontrastes
latitudinaux très marqués, ave des enrihissements d'un fateur 1.5 à 20 dans les latitudes
polaires nord au moment du passage de la sonde, peu après l'équinoxe de printemps nord
(Coustenis and Bézard, 1995). De même, les variations saisonnières de l'albédo global de
Titan, enregistrées depuis la Terre, avaient été interprétées omme la signature de varia-
tions saisonnières de la répartition des brumes (Sromovsky et al., 1981).
Des études préliminaires menées en rajoutant le transport méridien dans les modèles
mirophysique ou himique (Lebonnois et al., 2001) ont montré que le transport méridien
par les grandes ellules de Hadley obtenues dans les simulations dynamiques (Hourdin
et al., 1995) était sans doute responsable de es ontrastes en omposition. En parallèle,
des aluls radiatifs ont montré que es variations de la omposition pouvaient avoir un
impat non négligeable sur le bilan radiatif dans la stratosphère de Titan (Bézard et al.,
1995).
C'est prinipalement en prévision de l'arrivée programmée de Cassini-Huygens, qu'il a
été déidé de rassembler es diérents eorts de modélisation pour développer un modèle
ouplé dynamique-mirophysique-himie du limat de Titan.
Résumé sur l'ensemble des ouplages du modèle Titan atuel. La dynamique
est elle développée au LMD et adapté par Hourdin et al. (1995) au modèle Titan. La
omposition himique est alulée en utilisant un ode himique très prohe de elui dérit
par Lebonnois et al. (2001), à ei près qu'il est ette fois-i diretement intégré au MCG.
L'ensemble des ouplages présents dans le modèle Titan est résumé sur la Figure 3.2.
La reombinaison de l'hydrogène à la surfae des partiules d'aérosols n'est pas prise en
ompte (Lebonnois et al., 2003a). La mirophysique des brumes n'est pas ouplée au module
photohimique (fontion de prodution des aérosols imposée, ondensation) omme dans
Lebonnois et al. (2002), et est traitée omme dans Rannou et al. (2004)(f. shéma 3.2).
3.5 Transfert radiatif
Le transfert radiatif, ontrairement à ertaines paramétrisations de la physique des
modèles dépend fortement de haque planète et des adaptations spéiques ont été faites
pour haune.
3.5.1 Généralités sur la physique du transfert radiatif
Le transfert radiatif dans les atmosphères s'oupe de faire des bilans énergétiques et de
dérire le omportement du rayonnement dans l'atmosphère, éventuellement en présene de
partiules solides omme des aérosols ou des nuages. Un même rayonnement peut être émis,
absorbé ou diusé par une ouhe de l'atmosphère. Ces bilans énergétiques vont permettre
d'expliquer les irulations des masses d'air. En eet, nous avons vu (f. setion 1.4.1.I.B)
que la irulation atmosphérique de grande éhelle est engendrée prinipalement par un
hauage diérentielle de l'atmosphère et plus préisément par l'absorption diérentielle
de l'atmosphère (énergie déposée).
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L'énergie qui est mise à disposition provient uniquement du soleil pour les planètes
telluriques omme Vénus, la Terre, Mars et pour les satellites naturels omme Titan. Ces
objets n'ont pas de soures internes de haleur par opposition aux planètes gazeuses. Pa-
rallèlement à ette énergie solaire reçue, la planète émet également un rayonnement, en
raison de sa température propre. Cette émission est qualiée d'émission de orps noir et se
fait dans le domaine thermique du spetre (infra-rouge). Le ux total émis s'exprime alors
en puissane quatrième de la température (σT 4eff ).
Pour les atmosphères des objets telluriques, l'énergie thermique émise est du même
ordre de grandeur que l'énergie solaire reçue et les ux radiatifs entrants et sortants s'équi-
librent à grande éhelle et sur des moyennes temporelles assez longues :
4πa2σT 4eq = πa
2(1−A)S (3.2)
où A est l'albedo (apaité à rééhir le rayonnement), (1-A) est la fration d'énergie
absorbée par rapport à l'énergie totale reçue, a est le rayon de la planète et pour les objets
telluriques, Teff = Tequ. La température d'équilibre représente don la température d'un
objet plaé à une distane donnée du soleil. S est la onstante solaire. Elle représente le
ux solaire interepté au sommet de l'atmosphère par un disque dont le diamètre est elui
de la planète onsidérée.
 Titan, en raison de son éloignement au soleil (∼ 9.5 UA, f. Table 1.1) ne reçoit
que 1% environ du ux solaire reçu sur Terre, soit environ S=15 W m−2 au lieu des
S=1373 W m
−2
terrestre. La température d'équilibre qui en résulte est de 85 K sur
Titan pour un albédo de surfae de 20%. Il y a don un eet de serre sur Titan dû
prinipalement à la présene de méthane dans l'atmosphère.
Au sommet de la ouhe prinipale de brume, l'albédo est beauoup plus faible et la
température d'équilibre au sommet de la brume devient plus grande que la tempé-
rature de surfae observée (Tsurf ∼ 94K ∼ −180◦C). On parle alors d'anti-eet de
serre dû à la brume qui absorbe fortement le rayonnement solaire.
 Vénus, reçoit plus d'énergie solaire que la Terre, en raison de sa plus grande proximité.
Le ux solaire reçu est de 2620Wm−2 et sa température d'équilibre est naturelle-
ment plus grande Teq ∼ 220K pour un albédo de 75%. Cependant, ette plus grande
proximité au soleil ne sut pas pour expliquer la température de surfae observée
(Tsurf ∼ 733K, ∼ 540◦C), bien plus grande que la température d'équilibre. C'est le
fameux eet de serre, qui ontribue don à réhauer l'atmosphère de Vénus de 500
K environ !
Il faut ependant noter que les atmosphères ne sont jamais parfaitement à l'équilibre
thermique et 'est pour ette raison qu'on dénit un état d'équilibre thermodynamique
loale (ETL) pour lequel la température est bien dénie loalement. Une telle approxima-
tion est valable tant que la profondeur optique est grande devant 1, 'est à dire tant que le
milieu est susamment épais optiquement (e qui est le as dans l'atmosphère moyenne,
pour la mésosphère de Vénus et pour la stratosphère de Titan).
Le bilan radiatif de l'atmosphère se fait à partir de l'équation très générale de la haleur
(f. équation 1.10, et en rappelant que TdS = CpdT , on obtient : dTdt =
1
CpFdia. Or, le
terme de prodution de haleur par proessus diabatiques peut s'exprimer en terme de
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ux radiatif FR (W m
−2
) par : Fdia = +
1
ρ
~∇. ~FR, ave ~FR qui est négatif vers le haut. On













Il se trouve que, dans ette équation, on peut ajouter les proessus onvetifs qui
peuvent également transporter de la haleur, en tant que proessus de diusion turbulente
vertiale (terme de frottements dans l'expression du terme de prodution de haleur Fdia,
f. 1.10), et les ondes, en tant que proessus de diusion turbulente horizontale. La ondu-
tion thermique peut également intervenir, mais essentiellement dans la haute atmosphère.
Les deux types de rayonnement, solaire et thermique, sont bien séparés sur le spetre.
Lorsqu'on regarde le ux en haut de l'atmosphère en fontion de la longueur d'onde, on
peut lairement séparer l'émission thermique, supérieure à 4-5 µm, du rayonnement solaire
rééhi, qui pique à plus basse longueur d'onde. C'est entre autres pour ette raison que
les deux types de rayonnement sont traités séparément dans les modèles numériques et
également en raison des propriétés diérentes qu'ils ont vis à vis de l'absorption, de la
diusion, et.
L'énergie déposée par absorption, qui va être le moteur de la dynamique, aura don
deux origines distintes : l'absorption direte du rayonnement solaire dans les ourtes lon-
gueurs d'onde (UV, visible et prohe IR) et l'absorption du rayonnement thermique IR
émis par le sol et les ouhes de l'atmosphère.
a) Le rayonnement solaire : absorption et diusion
Le rayonnement solaire peut être diusé ou absorbé. Si on regarde par exemple le spetre
solaire rééhi observé au sommet de l'atmosphère de Titan (f. Fig. 4.4 de la setion 4.2.5),
on voit lairement l'eet d'absorption de la brume pour des longueurs d'ondes inférieures à
0.5-0.8 µm environ alors que l'eet de diusion apparaît à plus hautes longueurs d'ondes,
auquel viennent s'ajouter les bandes d'absorption du méthane.
Nous avons vu que les nuages ontribuent à diuser le rayonnement solaire. C'est pour
ette raison que sur Vénus, l'albédo est élevé au niveau des nuages. Comparativement, la
brume ontribue moins à diuser le rayonnement solaire mais plus à l'absorber, omme sur
Titan.
La fration d'énergie solaire absorbée varie beauoup d'une planète à l'autre en raison
prinipalement de la diérene de omposition entre les atmosphères. Pour les atmosphères
transparentes omme elles de la Terre ou Mars, l'équilibre thermique se fait prinipalement
à la surfae où une grande partie du rayonnement solaire a pu arriver, par opposition aux
atmosphères opaques omme Titan et Vénus, pour lesquelles la majeur partie du rayonne-
ment solaire visible est absorbée ou rééhie dans une région élevée de l'atmosphère.
Sur Terre par exemple, environ 52% du rayonnement reçu atteint la surfae ; 23% est
absorbée par la vapeur d'eau, les nuages, l'ozone, et. et 25% est rééhi vers l'espae, alors
que sur Titan, seulement 10% du rayonnement solaire atteint la surfae ontre 30% qui
est rééhie par la ouhe de brume (MKay et al., 1991). Plus de 60% du rayonnement
solaire est don absorbé sur Titan par le méthane et la brume d'aérosols, prinipalement
dans la stratosphère (pour plus de la moitié du ux total absorbé).
Sur Vénus, la situation est similaire à elle de Titan. Les prols vertiaux des ux
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solaires montant et desendant ont été mesurés par les sondes Pioneer Venus de la surfae
jusque 64 km environ (Tomasko et al., 1980a). Ave es mesures, les ux nets ont don pu
être alulés. Seulement 2-3 % du rayonnement solaire atteint la surfae et 75 % est rééhi
par les nuages. Une telle réetion du rayonnement solaire explique pourquoi Vénus est la
planète la plus brillante du système solaire. Le reste du rayonnement solaire est absorbé
dans la ouhe de nuages omprise entre 47 et 70 km. La moitié de ette absorption est
faite par un absorbant UV inonnu dans les nuages et le reste est absorbé par les gouttes
d'aide sulfurique (Crisp, 1986).
Pour es deux atmosphères relativement opaques au rayonnement visible, les équilibres
thermiques se font don essentiellement dans l'atmosphère dans la mesure où l'absorption
se fait prinipalement dans l'atmosphère plutt qu'à la surfae.
Figure 3.3  Constantes de temps dynamique (zonal et méridien) et radiative en fontion
de l'altitude sur Vénus à partir d'un petit modèle théorique simple (Hunten et al., 1983).
Sur Vénus, on trouve une grande gamme d'éhelles de temps radiatives (f. Fig. 3.3).
Une onstante de temps radiative basée sur la masse totale de l'atmosphère peut être
estimée : τR =
ρCpT¯
gF¯
∼ 100 ans terrestres, à la surfae (P = 92bar et T¯ = 700K), ave Cp =
1100Jkg−1, g = 8.87ms−1 et le ux solaire moyen absorbé F¯ = 157Wm−2. Cependant,
si on évalue une onstante de temps radiative basée sur la masse de l'atmosphère dans et
au-dessus des nuages, on obtient seulement quelques jours terrestres (Crisp et al., 1989).
Sur Titan aussi, les onstantes de temps de hauage et de refroidissement de l'at-
mosphère varient d'une entaine d'année au niveau de la tropopause (vers 40 km) à une
trentaine de jours terrestres dans la stratosphère supérieure vers 300 km.
b) Le rayonnement thermique : émission, absorption et diusion
 Le rayonnement solaire qui est absorbé à la surfae va être réémis sous forme de
rayonnement thermique et de ondution dans le sol.
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 Le rayonnement thermique pourra ensuite être absorbé par l'atmosphère et réémis
dans toutes les diretions, et ainsi de suite. Les atmosphères relativement transpa-
rentes omme elles de la Terre et Mars sont don essentiellement hauées par l'ab-
sorption du rayonnement infra-rouge émis par la surfae plutt que par absorption
direte du rayonnement solaire.
Pour les atmosphères plus opaques, omme Vénus et Titan, le piégeage du rayon-
nement thermique émis par la surfae est grand ar une très faible partie de e
rayonnement atteint le sommet de l'atmosphère.
 Le rayonnement thermique peut également être diusé par des partiules dont la
taille est prohe de la longueur d'onde du rayonnement.
3.5.2 Le TR du 2D-CM Titan : généralités
Dans le modèle Titan, les taux de hauage et de refroidissement sont diretement
alulés à partir des ux, selon le modèle de transfert radiatif développé par MKay et al.
(1989); MKay et al. (1991); MKay et al. (1993). Les équations du transfert radiatif pour
le solaire et l'infrarouge thermique sont résolues en utilisant des méthodes diérentes (Toon
et al., 1989). L'atmosphère est divisée en ouhes dans lesquelles les propriétés optiques
sont supposées rester onstantes et la température varier linéairement.
Rayonnement solaire. Pour le rayonnement solaire visible, sont pris en ompte la dif-
fusion et l'absorption par les aérosols, la diusion Rayleigh par l'atmosphère et l'absorption
par le méthane. L'absorption dans la stratosphère se fait surtout par le méthane et par les
aérosols.
Le spetre solaire est divisé, selon la méthode dite de k-distribution en 24 intervalles
spetraux de largeurs ∆ν (k distributions spetrales) sur haun desquel est alulée la
transmission (fration du rayonnement transmise après traversée d'une ouhe d'atmo-
sphère). Cette méthode onsiste à aluler une fration f(k)dk pour laquelle le oeient
d'absorption est ompris dans une fenêtre spetrale de largeur dk autour de k (valeur mono-




La méthode est détaillée dans la thèse de Hourdin (1992).
L'interation entre absorption et diusion du rayonnement solaire est également prise
en ompte dans le modèle.
Rayonnement thermique.
 La méthode de k-distribution est également utilisée pour aluler l'absorption du
rayonnement thermique par les diérents gaz. Le modèle possède 46 intervalles spe-
traux dans e domaine de longueurs d'onde. L'opaité infrarouge thermique dans la
basse atmosphère de Titan est dominée par l'absorption induite par ollision de N2,
CH4 et H2 (Courtin, 1988; MKay et al., 1989; MKay et al., 1991). L'absorption
par C2H2 et C6H6 est également prise en ompte pour es longueurs d'onde.
 L'émission de rayonnement thermique est importante dans la stratosphère , elle se fait
surtout par les aérosols et le méthane, en réponse à leurs forts pouvoirs absorbants
dans le visible .
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 La diusion du rayonnement thermique se fait dans le modèle selon une méthode
dérite dans Pollak et al. (1985).
Gestion des aérosols dans le transfert radiatif. Un modèle mirophysique permet
de aluler les propriétés optiques des aérosols stratosphériques. Ce modèle dépend de
quelques paramètres tels que le taux de prodution des aérosols, le rapport de mélange de
H2, qui sont réglés à l'aide de diverses observations de Titan (MKay et al., 1989). En eet,
il existe susamment de données pour pouvoir régler es paramètres indépendamment du
prol de température observé. L'ajustement de es paramètres dans la limite des données
disponibles sut à obtenir un prol de température à l'aide d'un modèle radiatif-onvetif
1D, en aord ave les observations de Voyager I.
3.5.3 Le TR du MCG Vénus
Le modèle de transfert radiatif développé pour Vénus grâe à une ollaboration LMD-
LAPLACE est le seul modèle vénusien atuellement dans le monde permettant de aluler
la température de manière ohérente, sans forçage ad-ho.
Absorption et diusion du rayonnement solaire
Le prol vertial de taux de hauage est xé à partir de données tabulées en fontion
de l'angle zénital (de 0 à 95
◦
) (Crisp, 1986). Une interpolation est ensuite faite à partir du
bon angle zénital de haque point de grille du MCG, en prenant en ompte le yle diurne.
Les omposés absorbants ou rééhissants qui sont pris en ompte sont le CO2, H2O,
SO2, des aérosols onstitués de H2SO4 et de l'absorbant UV non identié (Crisp, 1986).
Nouveauté sur le thermique ave la matrie des PNEs
Pour les taux de refroidissement, une nouvelle formulation a été utilisée pour le mo-
dèle Vénus : la formulation des matries de Puissanes Nettes Ehangées (matries des
PNEs), pour les longueurs d'onde omprises entre 1.7 et 250 mirons, et du sol jusqu'à 100
kilomètres.
Le travail sur le thermique vénusien a été eetué majoritairement par Vinent Eymet
du LAPLACE, ave Rihard Fournier et Sébastien Lebonnois. Le alul des oeients
de ette matrie des PNEs et le détail des données utilisées pour les aluls sont dérits
dans l'artile de Eymet et al. (2008, 2006). Ce travail a été initié pour plusieurs raisons :
tout d'abord, dans l'optique de développer une méthode de aluls réaliste des propriétés
radiatives de l'atmosphère de Vénus, dans le domaine thermique. Un ode de transfert
radiatif, utilisant une méthode de monte-Carlo a don été développé, pour pouvoir aluler
les taux nets d'éhanges radiatifs et le budget radiatif, dans les onditions partiulières de
l'atmosphère de Vénus pour laquelle les épaisseurs optiques d'absorption et de diusion
sont très grandes dans l'infra-rouge.
Ce ode (appelé KARINE) utilise également une méthode spetrale en k-distribution
pour le alul des propriétés d'absorption des gaz (une matrie altitude-domaine spetral
des oeients d'absorption moyens des gaz en m−1) (Bullok, 1997; Bullok and Grins-
poon, 2001). La matrie des oeients d'absorption moyens des gaz et la matrie des
oeients de diusion Rayleigh alulées pour l'atmosphère de Vénus, sont présentées
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dans l'artile de Eymet et al. (2008).
Deux études ont don été menées, d'une part pour l'étude des propriétés radiatives
de l'atmosphère dans le domaine thermique à l'aide du ode Monte-Carlo et d'autre part
pour l'utilisation de e ode dans le MCG Vénus. L'issue majeure pour le développement
d'un MCG Vénus se situe au niveau du transfert radiatif dans le domaine thermique, en
raison de la omplexité spetrale (absorption forte des gaz) et spatiale (diusion multiple)
du transfert radiatif de ette planète. De tels modèles ne peuvent pas être développés dans
le adre des méthodes usuelles de transfert radiatif du thermique, ar le oût en temps des
aluls d'un tel transfert radiatif y est prohibitif. La paramétrisation doit don être plus
rapide et susamment préise pour obtenir des résultats ohérents sur de longues périodes
de simulation. C'est e que permet la tehnique de matrie des PNEs.
 La première phase se situe don en dehors du MCG Vénus. Les oeients ψ(i, j, λ)
de la matrie des PNEs représentent les éhanges énergétiques entre les diérentes
ouhes vertiales de l'atmosphère (diérene de ux entre les ouhes vertiales i et
j de l'atmosphère), ave en plus les éhanges ave la surfae et l'espae : ψ(i, j, λ) =
Fi→j −Fj→i. Le spetre est divisé en 68 intervalles spetraux. Ces oeients ψ sont
alulés à l'aide du ode de Monte-Carlo, en supposant que les rapports de mélange
des omposés atmosphériques sont onstants dans le temps et l'espae (en latitude
et longitude). Une variation de l'altitude du sommet de la ouhe de nuages ave la
latitude est prise en ompte pour le alul de es oeients.
Une paramétrisation au premier ordre est ensuite utilisée pour prendre en ompte la
dépendene au premier ordre en température de la matrie des ψ :
ψλ(i, j) = (Bλ(Ti)−Bλ(Tj , λ))ξλ(i, j, λ) (3.4)
où i et j sont les numéros horizontaux des ouhes et λ la longueur d'onde, B(T, λ)
est la fontion de Plank et ξλ(i, j) sont les oeients spetraux. Ils sont supposé
être indépendants de la température et prennent en ompte les propriétés optiques
des gaz (oeients d'absorption des gaz et oeients de diusion Rayleigh). Cette
matrie des ξ orrespond aux inputs qui sont entrés dans le MCG.
 Dans le MCG Vénus, les taux de refroidissement pour un intervalle spetral n donné,






Les oeients de ette matrie des ψ (f. Fig. 3.4) représentent les taux d'éhanges
radiatifs nets entre une ouhe i et une ouhe j. Cette matrie des ψ est alulée
à haque pas de temps radiatif (2000 fois par jour Vénus), en utilisant le hamp de
température modélisé par le MCG, et après intégration sur le domaine de longueur
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Figure 3.4  Matrie des PNEs (matrie des ψ intégrée en longueur d'onde) dans le MCG
Vénus dans le travail eetué par Eymet et al. (2008).
ψ(i, j) = Σλ(B(Ti, λ)−B(Tj , λ))ξ(i, j, λ)∆νλ
.
Sur la Figure 3.4, on onstate qu'il y a un maximum d'éhanges radiatifs entre les
premiers voisins. La ouhe xe de nuages appraît lairement au niveau de la ouhe
50. Toutes les ouhes situées en-dessous des nuages sont hauées alors que elles qui
sont situées au-dessus sont refroidies. La diagonale de la matrie représente l'inuene
radiative d'une ouhe sur elle-même, qui est bien sûre nulle, ar par dénition, on
a l'équilibre thermodynamique loal.
Remarques : Le taux de refroidissement total de la ouhe i (en K/jour) est : χ(i) =
Σjχ(i, j). Le budget radiatif de la ouhe i (en W/m
2
) est :
ψ(i) = Σjψ(i, j) (3.5)
Pour prendre en ompte la topographie dans la partie thermique du transfert radiatif,
la matrie des χ a été alulée pour diérentes pressions de surfae, de 40 à 115 bar (par
tranhe de 5 bar). Pour haque point de grille du MCG, la matrie des χ est interpolée sur
les pressions de surfae au début de la simulation.
L'altitude du sommet des nuages est prise en ompte dans le alul du transfert ra-
diatif : diérentes altitudes de sommet des nuages ont été utilisées pour le alul de la
matrie des χ, et pour haque point de grille, une interpolation supplémentaire est faite
pour prendre en ompte la dépendane en latitude du sommet des nuages, de 58 km près
des ples à 70 km de part et d'autres de l'équateur sur 15◦ (Zasova et al., 2007). Dans les
régions polaires, on déale l'ensemble de la struture nuageuse en altitude, e qui déale
aussi, de manière pas très réaliste, la partie basse de nuages.
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Simulations radiato-onvetives (modèle 1D)
Des tests 1D radiatif/onvetif ont été faits par Vinent Eymet, qui permettent d'ob-
tenir des prols vertiaux de température à l'équilibre radiatif/onvetif. La température
de surfae obtenue est de 680 K, e qui est un peu plus froid que la valeur donnée dans
la International Réferene of Venus Atmosphere (Sei and the VEGA Baloon Siene
Team, 1987; Moroz and Zasova, 1997). Un ajustement du ontinuum de CO2 en IR loin-
tain permet de modier la température de surfae, et donne un prol plus prohe de elui
du prol VIRA.
Figure 3.5  Prol vertial de température dans les simulations radiato-onvetives (Eymet
et al., 2008) : la ligne disontinue donne le prol de température VIRA (Sei et al., 1985)
utilisé (modulo une osillation donnée par la ligne ontinue) pour le alul de l'équilibre
radiatif ; la ligne en gros pointillés montre le prol de température à l'équilibre purement
radiatif ; et les deux prols suivants donnent le prol de température aux deux étapes de
alul néessaires avant d'atteindre l'équilibre radiato-onvetif.
Refroidissement newtonien
Pour tester le transfert radiatif du MCG par rapport aux autres modèles atuellement
en vigueur (omme elui d'Oxford Lee et al. (2005); Lee (2006a); Lee et al. (2007)), des
simulations ont été faites ave un transfert radiatif simplié, basé sur un rappel newtonien.
Dans es onditions, le yle diurne n'est pas pris en ompte.
Ces simulations eetuées par Sébastien Lebonnois ont permis de montrer que la dy-
namique du modèle dans es onditions est prohe de elle obtenue par les autres modèles
similaires.
Stabilisation du modèle par un shéma impliite
Lorsqu'on augmente la résolution vertiale d'un modèle, des instabilités numériques
peuvent apparaître. De telles diultés ont été renontrées dans la haute atmosphère du
MCG martien et dans ertains MCGs terrestres. Pour prévenir e type de problème sur
Vénus, j'ai don eetué un travail analogue au travail fait pour le MCG martien (Dufresne
et al., 2006), en modiant le shéma d'intégration temporelle du transfert radiatif.
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Le shéma d'intégration temporelle du transfert radiatif utilisé à e moment là était de
type expliite. L'évolution temporelle de la température d'une ouhe i entre un instant t et
t+δt est alulée à partir des taux de hauage à l'instant t, ψ(i)t = Σjξ(i, j)
t(B(j)t−B(i)t)
par :
T (i)t+δt = T (i)t +
ψ(i)tδt
m(i)Cp
Étant donné que dans la haute atmosphère, la masse d'une ouhe diminue, de fortes
osillations peuvent alors apparaître. Une solution pour résoudre e problème est de rempla-
er ψ(i)t par ψ(i)α = (1−α)ψ(i)t+αψ(i)t+δt. Cela permet de hoisir le type d'intégration
temporelle que l'on souhaite : pour α = 0, le shéma est expliite, pour α = 1, le shéma
est impliite et pour α = 1/2, le shéma est semi-impliite. On peut montrer que le shéma
impliite est inonditionnellement stable. Pour le modèle vénusien, un shéma impliite a
don été retenu.
La formulation en matrie des PNEs se prête bien à e type de travail. En eet, en
supposant que la fontion de Plank d'émission de la ouhe i, Bi varie sur un pas de temps,
alors que les oeients optiques ne varient pas (ξ(i, j)t+δt = ξ(i, j)t), et en supposant que
seuls omptent dans le bilan radiatif les éhanges entre premiers voisins ave les bords du
modèle (sommet et le sol), il est possible d'exprimer la matrie des ψ à l'instant suivant
par :




|Tj (T (j)t+δt − T (j)t)−
dB
dT
|Ti(T (i)t+δt − T (i)t)] (3.6)




, et les éhanges entre le bilan radiatif de la ouhe i à l'instant t+ δt est :
ψ(i)t = ξ(i, j)t(B(j)t+δt − B(i)t+δt). On linéarise ensuite la fontion de Plank pour une
ouhe donnée : Bt+δt = Bt + (dBdT ) |T t δT , et on obtient ainsi l'expression i-dessus, en
onsidérant que la température de brillane T ne varie pas pendant le pas de temps. La
température à l'instant t+ δt est obtenu par inversion d'une matrie tridimensionnelle, à
faible oût de temps de alul.
Cette modiation a été intégrée au modèle Vénus et ontribue à la stabilité du modèle.
Des tests plus préis seront faits ave une simulation vénusienne à plus haute résolution
(64x48).
3.6 Etat initial et onditions aux limites
Les diérents hamps (température, vents, abondanes himiques, et.) sont alulés
de manière ohérente à partir d'un premier état initial xé par un prol vertial de tem-
pérature. Les simulations s'enhainent ensuite et peuvent démarrer à partir d'autres états
initiaux intermédiaires. Les équations sont résolues, modulo des onditions imposées aux
limites du domaine spatial d'intégration (au sol et au sommet).
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3.6.1 Etat initial
A) Cas de Vénus
Les simulations Vénus partent d'un état initial au repos (u,v, w uniformes xés à zéro),
ave un prol vertial de température prohe de elui du modèle de température donné par
le "Venus International Referene Atmosphere" (VIRA, f. Fig. 3.6). En eet, les résultats
des missions Venera et Pioneer Venus sont résumés dans la publiation COSPAR spéiale
de (Sei et al., 1985; Sei and the VEGA Baloon Siene Team, 1987; Moroz and Zasova,
1997), dans laquelle sont donnés les modèles de température et les propriétés des gaz en-
dessous de 100 km, ainsi que la irulation de l'atmosphère, des modèles de distributions
et de propriétés des partiules, des modèles de omposition, de température et de densité
au-dessus de 100 km, la omposition sous 100 km et les radiations solaire et thermique
en-dessous de 100 km.
Le prol vertial de température initial est imposé par une fontion analytique prohe
du prol de VIRA.
Ensuite, la struture thermique est alulée de manière ohérente par le Modèle de Cir-
ulation Générale, par opposition à un forçage radiatif simplié, où la température subit
un rappel (refroidissement newtonien).
Figure 3.6  Prol vertial de température VIRA (en K) (Sei et al., 1985) qui est imposé
initialement dans le modèle Vénus.
B) Cas de Titan
Pour les simulations Titan, on part d'un état stationnaire hérité d'une dizaine d'an-
nées d'étude. Ces études avaient débuté ave le modèle 3D de Hourdin et al. (1995), où la
superrotation s'était progressivement mise en plae (phase de "spin-up"). Ensuite, e sont
ajoutés progressivement les diérents ouplages, onduisant à de nouveaux états station-
naires, et utilisés à haque fois omme de nouveaux états initiaux.
La simulation Titan eetuée par Hourdin et al. (1995) était partie d'un prol vertial
de température prohe de elui du modèle de température de Lellouh et al. (1989) pour
la basse atmosphère (jusque vers 200 km) et de Yelle (1991) au-dessus.
La struture thermique initiale dans le modèle Titan est présentée sur la Figure 3.7.
Elle est prohe du modèle de température atualisé de Lellouh and Hunten (1997); Yelle
et al. (1997).
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Figure 3.7  A gauhe : prol vertial de température initial imposé dans le modèle Titan
(résultat d'une dizaine années d'études). A droite : prol de température de Lellouh and
Hunten (1997); Yelle et al. (1997).
3.6.2 Vents au sommet (ouhe éponge) et en bas
Au sol, le vent est xé à zéro par le oeient de frottement dans la ouhe limite (f.
setion 3.4.1)..
Au sommet du modèle, on impose une ouhe éponge qui rappelle les vents vers zéro.




τ , où u¯ = 0. Cette ouhe éponge permet entre autres d'empêher la réexion des
ondes et l'aumulation de moment inétique au sommet.
3.6.3 Flux des omposés : as de Titan
Pour les omposés himiques, on impose des onditions aux bords du modèle :
Conditions à la surfae
Pour les onditions limites inférieures (éhanges entre la surfae et la première ouhe
du modèle), la fration molaire de méthane est xée à 5% à la surfae. Le prol suit ensuite
la pression de vapeur saturante jusqu'à la tropopause, onduisant à une valeur de 1.5%
au-dessus de e piège froid. Ces valeurs sont prohes de elles obtenues par les mesures de
Huygens/GCMS (Niemann et al., 2005). Pour les autres omposés, les ux de surfae sont
xés à zéro.
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Conditions au sommet
Pour les onditions au sommet du modèle (éhanges entre l'atmosphère supérieure et
la dernière ouhe du modèle), les ux au sommet sont xés pour tous les omposés, en
raison prinipalement des zones de prodution photohimique qui sont situées au-delà du
modèle.
Ces ux sont alulés en utilisant la version 2D du modèle photohimique de l'at-
mosphère (ux qui varient en latitude et en saison, Lebonnois et al., 2001), qui alule
la omposition jusqu'à 1200 km. Dans e modèle, la photohimie est la même, mais le
transport des omposés par la dynamique est représenté par des oeients de diusion
vertial et horizontal (qui dépendent tous les deux de l'altitude) et par du transport méri-
dien, utilisant une version analytique approhée de la irulation méridienne issue du MCG.
 Dans la version 2D du modèle photohimique uniquement, le oeient de diusion
vertial est réglé pour reproduire les observations de Hunten (1975) (f. Fig. 3.8) alors
que le oeient de diusion horizontal est estimé à partir de l'intensité du transport








rayon de la planète, ‖v′µ′‖ le transport de moment inétique par les transitoires, µ
le moment inétique et L ∼ 4000km.
De même, la onstante de temps de diusion vertiale s'érit : τkv ∼ H
2
Kv
, où H est la
hauteur d'éhelle.
Figure 3.8  Coeients de diusion turbulents du modèle 2D : oeients de diusion
turbulente vertiale (Kv), horizontale (Kh) (lignes ontinues) et oeient de diusion






 Toujours dans la version 2D du modèle photohimique, les onstantes de temps as-
soiées au transport méridien sont estimées par : τWh ∼ Lv¯ et τWv ∼ Hω¯ . Les temps
aratéristiques de transport sont résumés dans l'artile de Lebonnois et al. (2001).
Les ux obtenus à 500 km d'altitude dépendent à la fois de la saison et de la latitude.
Pour la plupart des omposés, le ux est maximal au ple d'été et minimum (plusieurs
ordres de grandeurs d'intensité plus faible) au ple d'hiver et à peu près onstant en temps
dans les régions équatoriales.
Ces ux, alulés par la version 2D du modèle photohimique sont imposés au sommet
du modèle de irulation de Titan. Ils ont une forte inuene sur les abondanes moyennes
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statosphériques de la plupart des omposés. Malheureusement, le modèle photohimique
utilisé pour obtenir es ux dans l'atmosphère supérieure n'est pas omplètement satisfai-
sant, en omparaison ave les observations de Cassini/INMS (Shemansky et al., 2005), et
les réanalyses des données de Voyager 1/UVS (Vervak et al., 2004). En plus, le modèle pho-
tohimique soure d'approximations faites sur l'atmosphère supérieure au-delà de 500 km,
où les omposés himiques sont produits. Entre autres, la himie des ions n'est pas prise en
ompte, alors qu'elle ommene à devenir importante à es altitudes (Wilson and Atreya,
2004). Au vue de es inertitudes, il n'est don pas surprenant de devoir ajuster les ux au
sommet de ertains omposés pour reproduire des abondanes stratosphériques moyennes
observées. De tels ajustements ont été faits pour C2H2, C2H6, C3H8 et HCN (f. Table 3.5).
Tableau 3.5  Quelques valeurs des ux des omposés (au sommet du modèle) utilisées





à 500 km d'altitude, les valeurs sont positives vers le bas)
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4.1 Introdution
Le travail que j'ai eetué sur Titan a onsisté prinipalement à interpréter les obser-
vations réentes de Cassini-Huygens et des observations faites depuis la Terre, à l'aide du
modèle bidimensionnel de l'Institut Pierre Simon Laplae, et en utilisant en partiulier les
distributions himiques des omposés omme traeurs des mouvements dynamiques. J'ai
également replaé es résultats par rapport aux diérentes observations antérieures omme
elles de Voyager 1 et montré que les variations saisonnières sont bien reproduites par le
modèle.
4.2 Titan révélée par les missions de Voyager à Cassini
4.2.1 Historique
C'est en 1655 que l'astronome hollandais Christiaan Huygens déouvrit le plus gros
satellite de Saturne : Titan, qui reçut son nom en 1847 de Sir John Hershel en référene
aux géants immortels de la mythologie greque. En eet, Titan est le deuxième satellite
du système solaire par sa taille (2575 km de rayon), juste derrière Ganymède, satellite de
Jupiter. Plus gros que la Lune, il se plae entre Merure et Mars et représente environ 40%
de la taille de la Terre. Titan tourne de manière synhrone autour de Saturne en 15.95
jours terrestres (1 journée Titan) et en 673 jours Titan autour du soleil, soit environ 30
années terrestres (1 année Titan)(f. Table 1.2).
Vers 1908, l'astronome Comas Solà observa un assombrissement entre-bord (atténua-
tion de l'intensité lumineuse sur les bords de l'atmosphère), révélant ainsi la présene d'une
atmosphère (Comas Solà 1908). Cet eet d'assombrissement entre-bord qui s'observe dans
toutes les atmosphères et aussi dans les étoiles, est essentiellement dû au fait qu'au bord
(ou limbe) le hemin optique est plus grand qu'au entre (ou nadir). L'existene d'une at-
mosphère sur Titan ne sera ensuite dénitivement établie qu'en 1944 par Gérard P. Kuiper,
suite à la détetion de bandes d'absorption du méthane gazeux CH4 dans la partie visible
du spetre (à 619 et 725 nm). Titan est le seul satellite naturel à posséder une atmosphère,
e qui le plae au entre d'un intérêt qui ne va esser de roître ave les années.
Dans les années 1970, de nombreuses observations de Titan sont faites depuis la Terre.
On y déouvre dans l'atmosphère, la présene de plusieurs autres hydroarbures simples
en phase gazeuse, tels que l'éthane, C2H6, l'éthylène, C2H4 et l'aéthylène, C2H2, par leurs
émissions dans l'infrarouge thermique (Danielson et al., 1973; Gillett et al., 1973; Gillett,
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1975; Low and Rieke, 1974; Tokunaga et al., 1980).
Le 12 novembre 1980, peu après l'équinoxe de printemps dans l'hémisphère nord sur
Titan (Ls=9
◦
), la sonde Voyager 1 s'approhe de Titan à une distane inférieure à 4000 km
de sa surfae, fournissant les premières observations de e sytème atmosphérique omplexe.
Un peu plus tard et pour étayer es informations, des mesures ont été faites depuis la Terre
(l'observatoire du Kek, et.) ou depuis des télesopes spatiaux (les télesopes ISO, HST,
et.). Pendant longtemps, Voyager est resté la seule soure importante d'informations sur
l'atmosphère de Titan, avant le suès plus réent de la mission Cassini-Huygens (f. se-
tion 4.3).
4.2.2 Conditions générales régnant dans l'atmosphère de Titan
Figure 4.1  Titan dans le visible vu par Cassini en 2007 devant Saturne. La ouleur oran-
gée est due à la présene d'une brume opaque dans l'atmosphère qui reouvre uniformément
la planète dans le visible (site : http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA08398).
A ause de sa taille assez grande, de sa densité et de sa température relativement basses
(température de surfae de 94 K, densité alulée prohe d'autres satellites glaés), Ces
onditions permettent à l'atmosphère de s'étendre jusqu'à 1300-1500 km de la surfae, par
ontraste ave les 400-500 km d'épaisseur de la Terre (altitude de l'exobase).
La pression atmosphérique à la surfae, de 1496±20 mbar est très prohe de elle de la
Terre (Lindal et al., 1983).
La gravité, sept fois plus faible que elle de la Terre, permet l'éhappement des es-
pèes légères omme l'hydrogène atomique et moléulaire. Ce phénomène a été mis en
évidene par la détetion d'un tore d'hydrogène atomique autour de Saturne à la distane
orrespondant à l'orbite de Titan (Broadfoot et al., 1981).
Titan est le deuxième objet du système solaire, ave la Terre à posséder une atmosphère
majoritairement onstituée à plus de 98% d'azote. Le deuxième onstituant prinipal sur
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Titan est le méthane (environ 1.4% au-dessus de la tropopause qui onstitue un piège
froid). Ce dernier joue un rle analogue à l'eau sur Terre. En eet, en raison des onditions
de température et de pression qui règne dans l'atmosphère de Titan, le méthane peut se
trouver sous les trois phases. Par la présene de méthane, l'atmosphère de Titan est une
atmosphère rédutrie, ontrairement aux autres atmosphères de la Terre, de Vénus et de
Mars, et prohe des onditions qui pouvaient régner aux origines de l'atmosphère terrestre.
Titan ressemble beauoup à l'atmosphère primitive par sa omposition himique ma-
joritairement onstituée d'azote et de méthane, qui lui donne ette ouleur orangée (f.
Fig. 4.1, observation de Cassini). Titan est don un élément lef pour la ompréhension de
l'atmosphère terrestre primitive : 'est l'unique atmosphère qui ressemble à l'atmosphère
terrestre primitive, il y a plusieurs milliards d'années, avant que la vie n'apparaisse et
n'injete de l'oxygène dans l'atmosphère.
4.2.3 La struture thermique sur Titan
Figure 4.2 A gauhe : prol vertial de température (Lellouh et al., 1989). A droite : pro-
ls latitudinaux observés à l'époque de Voyager (Ls∼9◦) par Coustenis and Bézard (1995)
et Flasar and Conrath (1990) omparés au 2D-CM (Fig. 14 de Rannou et al. (2004)).
Comme sur Terre, on peut distinguer dans l'atmosphère de Titan une troposphère
entre la surfae et 40 km environ (∼70 K à 40 km), une stratosphère s'étendant jusqu'à
300 km (∼180 K à 300 km) et peut-être une mésosphère (Lellouh et al., 1989; Yelle, 1991).
Le prol thermique obtenu à l'époque de Voyager 1 est le fruit de deux séries de
mesures : les mesures radio de RSS qui donnent des informations sur la struture thermique
en-dessous de 200 km, en prenant la masse molaire de l'azote, soit 28 g mol
−1
(Tyler
et al., 1981) et les mesures UVS (Smith et al., 1982) qui indiquent une température de la
thermosphère de 155 K, après une révision des résultats eetuée par Vervak et al. (2004).
Pour faire la jontion entre es deux régions, des modèles théoriques ont été développés,
omme eux de Lellouh et al. (1990) pour la basse atmosphère et Yelle (1991) pour la
haute atmosphère, qui onduisent à la présene d'une mésosphère entre 300 et 600-800 km.
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Le prol vertial de température résultant est présenté sur la Figure 4.2.a.
L'augmentation de la température stratosphérique ave l'altitude est due à l'absorp-
tion des photons solaires UV et visible par diérents gaz et par les aérosols de la ouhe
prinipale de brume. Cette dernière s'étend de la troposphère jusqu'à 400-500 km selon la
saison (f. setion suivante 4.2.5).
Le prol thermique latitudinal mesuré par Voyager montre une assymétrie nord-sud
peu après l'équinoxe de printemps. L'hémisphère nord, sortant de l'hiver, est alors plus
froid que l'hémisphère sud (f. Fig. 4.2.b).
4.2.4 La omposition himique sur Titan
Informations fournies par Voyager 1
Il a fallu attendre les missions Voyager pourque le diazote puisse être mesuré et identié
omme le omposé le plus abondant, par des mesures de lairglow dans la haute atmo-
sphère par le spetromètre UVS. Le diazote est diilement mesurable par télédétetion.
Les autres omposés organiques minoritaires omme l'éthane (C2H6), le propane (C3H8),
l'aétylène (C2H2), et., ont ensuite été détetés par omparaison entre les spetres obser-
vés par le spetromètre IRIS de la mission Voyager 1 et un modèle de transfert radiatif
(f. Table 4.1). La omposition de l'atmosphère est alors établie dans ses grands traits
(Broadfoot et al., 1981; Hanel et al., 1981; Tyler et al., 1981).





Éthane C2H6 10 ppm
Monoxyde de arbone CO ∼10 ppm
Aétylène C2H2 2 ppm
Propane C3H8 500 ppb
Cyanure d'hydrogène HCN 170 ppb
Éthylène C2H4 100 ppb
Aétonitrile CH3CN 5 ppb
Dioxyde de arbone CO2 10 ppb
Cyanoaétylène HC3N 10 ppb
Méthylaétylène CH3C2H 5 ppb
Cyanogène C2N2 5 ppb
Vapeur d'eau H2O 8 ppb
Diaétylène C4H2 1 ppb
Tableau 4.1  Table des abondanes sur Titan. Les abondanes des onstituantes prini-
paux sont données en %, alors que les abondanes moyennes des onstituants seondaires
sont donnés en ppm ou ppb (Broadfoot et al., 1981; Hanel et al., 1981; Tyler et al., 1981).
Les instruments de la mission Voyager 1 ont sondé diérentes régions de l'atmosphère
de Titan selon leurs domaines spetraux : les expérienes d'oultation radio ave RSS
(Radio Siene Experiment) donnent des informations pour altitudes inférieures à 200 km ;
les analyses spetrosopiques dans les domaines infrarouges ave IRIS permettent d'étudier
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l'atmosphère entre 80 et 300 km environ et dans les domaines de l'ultraviolet ave UVS,
on sonde au-dessus de 1000 km.
Les analyses des données fournies par le spetromètre infrarouge IRIS de Voyager 1





N (Coustenis et al., 1991; Coustenis and Bézard, 1995). Ces mesures ont permis
d'étudier les variations du rapport de mélange ave la latitude pour des altitudes orres-
pondantes aux maxima des fontions de poids des omposés (avoisinant la entaine de
kilomètres) (Coustenis et al., 1989a,b; Coustenis and Bézard, 1995). Les altitudes orres-
pondant aux maxima des fontions de poids (ou fontions de ontribution), ainsi que les
largeurs à mi-hauteur sont résumées dans Coustenis and Bézard (1995). Un enrihissement
de ertains omposés a été observé aux hautes latitudes.
IRIS a également mesurés les prols vertiaux des nitriles et des hydroarbures à l'équa-
teur, sauf pour elui de HC3N qui a été déteté seulement au ple nord (Coustenis et al.,
1991). L'ensemble des observations et du type d'informations qu'elles ont fournies est ré-
apitulé dans les Tables 4.2 et 4.3.
Les omposés minoritaires tels que les hydroarbures et les nitriles sont produits ea-
ement dans la haute atmosphère (au-delà de 700-800 km environ) par la photodissoiation
du méthane et du diazote par le rayonnement UV solaire, par des életrons provenant de la
magnétosphère de Saturne ou par des rayons osmiques (Yung et al., 1984). Ces omposés
seondaires sont transportés vers la basse atmosphère par des mouvements dynamiques, où
la plupart se ondensent ou polymérisent, ontribuant à la formation de l'épaisse ouhe
de brume qui voile l'ensemble de la planète (f. Fig. 4.9.a).
L'origine de ette polymérisation est enore très mal omprise et fait l'objet de nom-
breux travaux expérimentaux (Coll et al., 1999) et théoriques (Lebonnois et al., 2002;
Wilson et al., 2003), la diulté résidant dans la ompréhension du passage de la himie
à la mirophysique (f. Fig. 4.9.b). Des expérienes en laboratoire ont suggéré que des
omposés omplexes omme des ammono-équivalents des aides aminés pourraient être
réés naturellement dans l'atmosphère de Titan (Raulin and Owen, 2002). L'atmosphère
de Titan peut être alors onsidérée omme un laboratoire d'études grandeur nature où
se déroule une himie omplexe dont les onstituants sont les préurseurs d'une himie
pré-biotique.
Les autres soures d'informations
D'autres mesures, depuis le sol ou depuis l'espae, ont ensuite été eetuées pour étayer
les informations déjà fournies par Voyager, notamment ave ISO (Infrared Spae Observa-
tory), l'observatoire du Kek. Des observations faites dans le domaine millimétrique avaient
permis de déteter des moléules polaires, telles que HCN, CO, et., (Marten et al., 2002).
A la diérene des données fournies par Voyager, elles qui sont obtenues depuis la Terre
ne donnent aès qu'à des valeurs moyennées sur tout le disque. Dans es observations, on
voit essentiellement la ontribution du signal à l'équateur. Elles ont ependant l'avantage
de donner un suivi temporel des observations sur des durées de l'ordre de l'année Titan,
soit sur une trentaine d'années terrestres.
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Figure 4.3  En haut : Titan vue dans le visible par Voyager 1. La ouleur orangée est
due à une épaisse ouhe de brume (soure : NASA). En bas : shéma de prodution des
aérosols (Illustration de Pasal Rannou).
4.2.5 La brume et les nuages sur Titan
La première hose qu'on voit si on regarde Titan dans le visible, 'est une boule de
brume uniformément orangée masquant omplètement la surfae dans le visible (f. Fig.
4.9.a). Rien de plus triste ! Et 'est e qu'ont vues pour la première fois d'aussi près, les
missions spatiales Voyager 1 puis Voyager 2 (arrivé dans le système saturnien neuf mois plus
tard). Cette brume est la trae visible de la présene d'aérosols présents jusqu'à plusieurs
entaines de kilomètres d'altitude, résultat d'une himie et d'une mirophysique omplexes
dans la stratosphère de Titan (f. Fig. 4.9.b).
Les aérosols de Titan sont des petites partiules en suspension, formées à partir de la
oagulation des omposés minoritaires issus de la photodissoiation du méthane et du dia-
zote. Ils sont en général entrainés par les mouvements atmosphériques, avant de disparaître
par sédimentation ou lessivage lors des pluies. La taille de es aérosols roît à mesure qu'ils
s'entrehoquent et qu'ils se ollent par le phénomène de oalesene.
Une soure importante d'informations sur les aérosols est la variation de l'albedo géo-
métrique en fontion de la longueur d'onde (Ne et al., 1984; Courtin et al., 1991)(f. Fig.
4.4). Essayer de reproduire la tendane générale de ette variation permet de ontraindre
fortement la nature et la struture de la ouhe d'aérosols :
 une des aratéristiques prinipales de ette brume, observée par Voyager 1, est
l'assymétrie nord-sud de la luminosité de Titan : l'hémisphère nord apparaît plus
sombre que l'hémisphère sud dans le visible à l'équinoxe de printemps nord (f. Fig.
4.9.a). A ela s'ajoute un eet saisonnier de ette assymétrie, qui a été observé par
HST (Caldwell et al., 1992; Lorenz et al., 1997).
 Certaines images de Voyager 1 à haute résolution spatiale ont également révélé la
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Figure 4.4  Albedo géométrique de Titan observé dans l'UV par Courtin et al. (1991),
dans le visible par Ne et al. (1984) et dans le prohe infrarouge (Coustenis and Bézard,
1995) : à faibles longueurs d'onde (en-dessous de 0.5µm), la majeur partie du rayonnement
solaire est absorbée par la brume et à plus hautes longueurs d'onde (au-delà de 0.8µm),
la brume rééhit le rayonnement solaire et de fortes bandes d'absorption par le méthane
apparaissent (Rannou et al., 2003).
présene d'une ouhe détahée vers 300-350 km, située au-dessus de la ouhe prin-
ipale de brume qui s'étend du sol jusqu'à 300 km environ (Rages et al., 1983).
Les aérosols ont un rle important dans le bilan radiatif de Titan. Leur apaité à
absorber le rayonnement solaire UV et visible ontribue au réhauement loal de la stra-
tosphère. Ils ont également un rle dans le refroidissement de la basse atmosphère ar ils
bloquent une partie du rayonnement solaire, produisant ainsi e qu'on appelle un anti eet
de serre (Bézard et al., 1995).
Des nuages transitoires ont également été observés par Voyager 1 Grith et al. (1998),
dans la troposphère (vers 15 km d'altitude), à basses latitudes. Selon es auteurs, es nuages
ouvreraient 9% du disque de Titan.
4.2.6 Premières observations de la superrotation sur Titan
La irulation zonale de l'atmosphère de Titan suit la rotation de la planète solide,
'est à dire d'ouest en est. Un phénomène de superrotation sur Titan a également été mis
en évidene. Cette superrotation avait été prédite sur la base d'arguments théoriques (Go-
litsyn, 1975) et de simulations numériques (Hourdin et al., 1995). Elle a été observée pour
la première fois lors de l'oultation de l'étoile 28-Sgr par Titan en 1989 (un peu après
le solstie d'été nord, Ls=128
◦
)(Hubbard et al., 1993). Cette observation ne donnait pas
la diretion prograde ou rétrograde des vents. Le prol latitudinal du vent zonal observé
dans l'hémisphère sud, pour un niveau de pression d'environ 0.25 mbar (∼250 km) révèle
la présene de vents d'ouest importants (80-100 m s
−1
) aux basses latitudes, ave un jet
plus fort (∼150 m.s−1) à haute latitude, vers 60-70S (f. Fig. 4.5). Ces vitesses sont de
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Figure 4.5  Prols latitudinaux du vent zonal observés lors de l'oultation stellaire de
l'étoile Sgr1989 (Hubbard et al., 1993), peu avant le solstie d'hiver sud (Ls=128
◦
) à 0.25
mbar (ligne ontinue ne), et simulés ave (ligne ontinue épaisse) et sans ouplage (ligne
disontinue en longs traits) ave la himie et les brumes (Hourdin et al., 2004).
l'ordre de 10 à 15 fois la vitesse de rotation de la planète solide.
4.3 Apport des observations de la mission Cassini-Huygens
(à partir de 2005)
4.3.1 La mission
La mission Cassini-Huygens a quitté la Terre le 15 otobre 1997. Elle mettra ensuite
7 ans (3.5 milliards de kilomètres) avant de rejoindre Saturne et de se mettre en orbite
en juillet 2004. Commenent alors 4 années de révolution (soit environ 70 orbites) autour
de ette planète géante et de ses satellites. Cassini roisera Titan une quarantaine de fois,
renvoyant une foule de données sur la surfae, la omposition de l'atmosphère, les aérosols,
la dynamique et les nuages de Titan, ainsi que leurs variabilités.
Le système d'imagerie mis en plae sur Cassini est le premier à pouvoir pénétrer au
travers de la brume qui masque le sol de la planète, et Cassini est don la première mis-
sion à pouvoir artographier la surfae de Titan. Un tel travail n'avait pas été possible ave
les trois préédentes missions qui avaient survolées Titan (Voyager 1, Voyager 2 et Galileo).
En déembre 2004, la sonde Huygens se détahe de l'orbiteur Cassini et se dirige vers
Titan, pour entrer dans son atmosphère inonnue le 14 janvier 2005. Lors de la desente
dans l'atmosphère (qui s'est amorée vers 1200 km), trois séries de parahutes ont été
néessaires pour ralentir susamment la sonde et pour permettre ainsi de faire des mesures
dans un environnement pas trop hahuté. Ces parahutes ont ommené à se déployer vers
160 km environ, altitude à laquelle peuvent réellement ommener les mesures in-situ
de omposition himique, de température et de vents. Ces données étaient relayées vers
l'orbiteur Cassini, qui les envoyaient ensuite vers la Terre. Les mesures in-situ eetuées
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par Huygens pourront être omparées aux mesures faites à distane depuis l'orbiteur
Cassini.
Deux heures et 27 minutes après son entrée dans l'atmosphère, la sonde Huygens se
pose pour la première fois à la surfae de Titan, près de l'équateur (à 10
◦
S). Elle survi-
vra plusieurs minutes, sur la surfae gelée de Titan, et ontinuera à ommuniquer ave
l'orbiteur Cassini. Pendant toute sa desente et une fois posée, Huygens a dévoilé de ma-
gniques photos de la surfae de e satellite, ave un paysage assez familier qui ressemble
à des réseaux de rivières, des îles et des rivages (f. Figs. 4.6). A noter que Huygens est la
sonde la plus lointaine que les hommes n'aient jamais posée à la surfae d'un orps.
Figure 4.6  A gauhe : paysage de Titan vu par Huygens le 14 janvier
2005, montrant la séparation entre des terrains lairs élevés marqués par des
sillons plus sombres et un terrain sombre en ontrebas (site : http ://photojour-
nal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA07231). A droite : sillons faisant penser à des rivières (site :
http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA06184).
La mission Cassini-Huygens est le fruit d'une ollaboration entre l'Agene Spatiale
Amériaine, la NASA qui a travaillé à l'élaboration de l'orbiteur Cassini (Jet Propul-
sion Laboratory), l'Agene Spatiale Européenne, l'ESA qui a onçu la sonde Huygens et
l'Agene Spatiale Italienne, l'ASI qui a fourni l'antenne de ommuniation à haut gain.
Intérêt et objetifs de la mission
Les objetifs de ette mission étaient de omprendre les méanismes qui gouvernent
l'atmosphère et la surfae de Titan. Elle permet à terme d'améliorer nos onnaissanes sur
les méanismes himiques ayant abouti à l'apparition de la vie sur Terre.
En pratique, toutes les informations reueillies par la mission permettent de valider
ou non les travaux théoriques et modèles numériques développées au ours des dernières
déennies et permettre ainsi une meilleur ompréhension de Titan. Les observations de
Cassini-Huygens sont faites pendant l'hiver nord (longitude solaire Ls∼300◦), e qui a éga-
lement l'avantage de fournir une série de mesures à une autre période que elle de Voyager
1, permettant de ontraindre les modèles dans le temps.
Les prinipaux objetifs de la mission, en e qui onerne Titan sont :
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1) Déterminer les abondanes des divers omposés de l'atmosphère et les rapports isoto-
piques des éléments les plus abondants omme le arbone, l'azote, et., an de ontraindre
les sénarios de formation et d'évolution de Titan et de son atmosphère.
2) Observer les distributions vertiales et horizontales des espèes minoritaires et re-
herher des moléules omplexes ; étudier les diérentes soures d'énergie de la himie
stratosphérique ; omprendre de façon approfondie la photohimie de la stratosphère.
3) Explorer la formation et la omposition des aérosols.
4) Mesurer les vents et la température ; explorer la physique des nuages, la irulation
générale et les eets saisonniers dans l'atmosphère de Titan.
5) Etudier l'état physique, la topographie et la omposition de la surfae ; ontraindre
la struture interne de Titan.
6) Explorer la haute atmosphère, son ionisation et son rle omme soure de matériaux
neutres et ionisés pour la magnétosphère de Saturne.
Mon travail de thèse pour la partie Titan s'est porté surtout sur l'étude de l'atmosphère
neutre (points 2 et 3), omposition himique et dynamique.
4.3.2 Les instruments à bord de Cassini et Huygens et leurs rles dans
la ompréhension de l'atmosphère de Titan
A bord de Cassini, douze instruments ont été prévus pour sonder l'épaisse atmosphère
et étudier la surfae. Beauoup sont les héritiers d'instruments embarqués à bord des sondes
Voyager ave souvent une meilleur résolution. Certains de es instruments ont étudié la
haute atmosphère au-dessus de 700-800 km, omme UVIS (Ultraviolet Imaging Spetro-
graph) et INMS (Ion and Neutral Mass Spetrometer) ; et d'autres la basse atmosphère
au-dessous de 400 km, ave RSS (Radio Siene Subsystem) ; VIMS (Visual and Infrared
Mapping Spetrometer) et CIRS (Composite Infrared Spetrometer, l'héritier de IRIS sur
Voyager 1). L'instrument RADAR fait des observations de la surfae. Les données obte-
nus par l'instrument CIRS/Cassini sur la omposition et la température de l'atmosphère
moyenne auront beauoup servi pour la validation du modèle de l'atmosphère de Titan (f.
setion 4.6).
Les six instruments de Huygens ont permis des mesures de 1200 km jusqu'à la surfae :
GCMS (Gas hromatograph and Mass Spetrometer) identie et quantie les diérents
onstituants atmosphériques dans la troposphère et la stratosphère ; ACP (Aerosol Colle-
tor and Pyrolyser) ollete des aérosols pour GCMS an d'analyser leur omposition ; HASI
(Huygens Atmospheri Struture Instrument) enregistre les prols vertiaux de tempéra-
ture et de pression ; DWE (Doppler Wind Experiment) eetue des mesures de la diretion
et de la fore des vents ; SSP (Surfae Siene Pakage) détermine les propriétés physiques
de la surfae à l'endroit de l'impat.
4.3.3 L'instrument CIRS
Le Spetromètre Infrarouge Composite (CIRS) est ertainement le prinipal instrument
pour les mesures de omposition de l'atmosphère moyenne. Il a fourni des spetres entre
10 et 1500 cm−1, permettant l'étude de la température stratosphérique et des abondanes
himiques en-dessous de 500 km. Dans es spetres, on trouve les raies d'émissions de
nombreux hydroarbures (tels que CH4, C2H2, C2H4, C2H6, C3H8, CH3C2H, C4H2, C6H6)
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et nitriles (HCN, HC3N, C2N2), ainsi que des omposés oxygénés (CO2, CO, H2O) (de
Kok et al., 2007).
Une bonne partie des observations de température et d'abondanes utilisée ii (f. se-
tion 4.6) provient de l'instrument CIRS. C'est pour ette raison que nous nous attardons
un peu plus sur et instrument et que nous en donnons les prinipaux résultats.
Deux types d'informations sont fournis par l'instrument : ertaines données sont faites
au nadir, 'est à dire dans une onguration géométrique où la ligne de visée interepte la
surfae de Titan, et d'autres sont faites au limbe, pour une ligne de vue qui ne fait que
traverser l'épaisseur de l'atmosphère (sur les bords de la planète).
 Les spetres au nadir sondent les régions de la stratosphère de Titan, du ple nord




N). Les travaux utilisés dans e adre pour la omparaison
ave le 2D-CM sont eux de Coustenis et al. (2007b,a); Teanby et al. (2006, 2007b,a).
Ces auteurs utilisent des résolutions spetrales de 0.5 et 2.5 cm−1, pour les survols
entre Tb et T20 (f. Table 4.3). Les températures et abondanes obtenues se situent
entre 0.1 et 10 mbar. Les prols vertiaux des omposés himiques ne peuvent pas
être déduits des spetres nadir, mais des prols vertiaux dérivés des analyses des
spetres nadir ont été testés et ajustés (Teanby et al., 2007b). Ainsi, les données nadir
donnent aès aux variations méridiennes d'abondanes himiques et de température,
en foalisant sur la stratosphère moyenne.
 L'atmosphère supérieure, la stratopause et la basse mésosphère peuvent être sondés
par les observations au limbe. Ces observations donnent des informations sur les
niveaux entre 1µbar (500 km) et 5 mbar (∼120 km), et permettent de d'obtenir
les prols vertiaux de température et d'abondanes pour diérentes latitudes. La
méthode d'inversion pour les prols vertiaux de température et d'abondanes sont
dérits dans les artiles de Vinatier et al. (2007); Teanby et al. (2007b).
4.3.4 Les grands résultats de la mission en quelques traits
L'apport de la mission Cassini pour la ompréhension de l'atmosphère de Titan est
onsidérable (Flasar et al., 2005; Tobie et al., 2006; Coustenis et al., 2007a).
I) La struture thermique observée par Cassini/Huygens
Huygens/HASI lors de sa desente a diretement mesuré le prol vertial de tempé-
rature dans les régions équatoriales (10
◦
S), à partir des mesures de densité (Fulhignoni
et al., 2005). Il est représenté sur la Figure 4.7, en omparaison ave le prol de Yelle et al.
(1997).
Le prol de température in-situ obtenu à 10
◦
S par Huygens a également servi pour la
omparaison ave le 2D-CM (Fulhignoni et al., 2005) (f. setion 4.8.1).
II) La dynamique vue par Cassini/Huygens
Huygens/DWE a également mesuré lors de sa desente le prol vertial de vent zonal
par eet doppler ave l'orbiteur (Bird et al., 2005) (f. Fig. 4.7). Les mesures onrment
la présene de forts vents zonaux progrades, en aord ave les observations passées. Une
ouhe mine de vents zonaux partiulièrement faibles (prohes de zéro) est observée entre
60 et 100 km d'altitude et des vents faibles de quelques mètres par seonde sont observés
dans les inq premiers kilomètres, près de la surfae.
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Figure 4.7  A gauhe : prol vertial de température mesuré par Huygens/HASI à
10
◦
S (Fulhignoni et al., 2005)(ligne ontinue) en omparaison au prol fourni par Yelle
et al. (1997) (ligne disontinue). A droite : prol vertial du vent zonal mesuré par Huy-
gens/DWE à 10
◦
S (Bird et al., 2005)(ligne ontinue).
Pour la omparaison ave le 2D-CM (f. setion 4.6.3), les prols latitudinaux de tempé-
rature dérivés de la arte méridienne (latitude-altitude) de température publiée par Flasar





N) à basse résolution spetrale (13.5 m
−1
) obtenue par Teanby et al.
(2007a).
III) Les aérosols, les nuages et les préipitations
Figure 4.8  Nuages sur Titan observé par Cassini près du ple sud. A gauhe : (Grith
et al., 2005). A droite : (en 2004, Poro et al., 2005).
Les nuages. Cassini a observé dans la basse atmosphère, des nuages onvetifs près du
ple sud et a suivi le mouvement de nuages de moyennes latitudes, indiquant des vents
zonaux vers l'est (en suivant la superrotation) (Poro et al., 2005).
Le spetromètre visible et infrarouge de Cassini (VIMS) a suivi l'évolution dynamique
des nuages (Grith et al., 2005, 2006) : la struture horizontale des nuages, leurs altitudes
et leurs profondeurs optiques varient fortement dans le temps, révélant des mouvements
forts de onvetion vertiale. Les nuages peuvent être déplaés vertialement du milieu
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de la troposphère jusqu'au sommet de la troposphère en une trentaine de minutes, et se
dissiper en pluie dans les heures qui suivent.
L'instrument CIRS de Cassini a observé des nuages de glae d'eau et de CH3CH2CN
au niveau du ple d'hiver, à 85
◦
N (Samuelson et al., 2007). Un autre signal plus faible a
également été déteté, indiquant probablement la présene de nuages de glae de HCN,
omposés de partiules de quelques miromètres de rayon et résidant dans la basse strato-
sphère (en-dessous de 160 km).
En résumé, deux types de nuages ont été observés : des nuages de méthane isolés qui
évoluent rapidement aux moyennes latitudes dans l'hémisphère d'été (sud) par Cassini
(Grith et al., 2005; Roe et al., 2005) ; et de grandes formations nuageuses d'éthane qui
durent sur plusieurs semaines ont plutt été observées au niveau du ple sud (Grith
et al., 2005; Poro et al., 2005; Hueso and Sanhez-Lavega, 2006; Roe et al., 2005) et du
ple nord (Grith et al., 2006).
Figure 4.9  Brume sur Titan observée par Cassini. A droite : halo de Titan (site :
http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA07774). A gauhe : la ouhe détahée pré-
sente une multitude de ouhes. Ces ouhes s'étendent sur une entaine de kilomètres. Ii
dans l'UV (Poro et al., 2005).
La brume. Cassini a également révélé des variations de l'altitude de la ouhe détahée
(Poro et al., 2005), en l'observant vers 500 km (durant le solstie d'hiver nord), alors que
Voyager 1 l'avait observée vers 350 km une saison plus tard (durant l'équinoxe de printemps
nord). L'origine exate de es variations est enore une question ouverte : est-e lié aux
variations saisonnières ou à d'autres paramètres (yle de la magnétosphère de Saturne,
et.) ?
De nombreuses sous-ouhes ont été observées au sein de ette ouhe détahée (f. Fig.
4.9.b)(Poro et al., 2005).
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Les préipitations. L'instrument RADAR de Cassini a également fourni des ontraintes
sur des préipitations de méthane observées au ple d'hiver nord (Lorentz et al., 2008) : le
taux de préipitations a été estimé à ∼10 m/ans de méthane ondensé, fournissant ainsi
des indiations sur l'aumulation de méthane à la surfae au niveau du ple d'hiver.
IV) La surfae
Cassini/ISS a relevé des strutures dans les images d'albédo de surfae, faisant penser
à des strutures éoliennes, omme des dunes modelées par le vent (f. Fig. 4.10.a), des
strutures tetoniques et uviales Poro et al. (2005); Grith et al. (2006)(f. Figs. 4.6
de la setion 4.3.1). Des strutures irulaires ont également été observées, orrespondant
probablement à des impats météoritiques. La variété des aratéristiques du paysage tita-
nesque montre que des modiations importantes de la surfae ont du se produire durant
l'histoire de Titan.
Figure 4.10  A gauhe : dunes observées sur Titan ave des strutures éoliennes (site :
http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA03567). A droite : las sur Titan observés
par le RADAR de Cassini (site : http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA09102).
Le RADAR de Cassini a eetué une artographie de la surfae de Titan (Elahi et al.,
2005; Elahi et al., 2006a). Ces images indiquent une grande variété de strutures géolo-
giques : des onstrutions en dme de type volanique, des strutures géologiques (Lopes
et al., 2006), des réseaux uviatiles (Lorentz et al., 2008), des dunes ave des stries (Ra-
debaugh et al., 2008; Elahi et al., 2006b), des montagnes (Radebaugh et al., 2007), et.
La surfae semble jeune ave peu de ratères d'impat (Lorenz, 2007). Les propriétés di-
életriques et de réetivité indiquent une surfae de glae poreuse ou organique. D'autres
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strutures assoiées à une grande température de brillane suggèrent la présene d'hydro-
arbures gelés ou liquides.
De nombreuses strutures de très petites éhelles ont également été observées par et
instrument de Cassini. A l'aide d'un modèle de surfae, Zebker et al. (2008); Stofan et al.
(2006) ont suggéré que des proessus prohes du ryovolanisme terrestre pouvait être une
origine possible de es petites strutures. Les variations dans l'intensité sont interprétées
omme des variations de l'épaisseur ausées par des fratures ou de l'érosion de la ouhe
de glae présente à la surfae. Ces proessus de ryovolanisme, la présene de réseaux
uviatiles et l'ativité tetonique pourraient être liés.
L'instrument Cassini/VIMS a, quant à lui, observé la région équatoriale de Titan, qui
est prinipalement reouverte de paysages faisant penser à des déserts de sable ave des
dunes, prinipalement omposées de matériaux organiques (Barnes et al., 2007). Rodriguez
et al. (2006) dérit le paysage du site d'atterrissage de huygens observé par l'instrument
Cassini/VIMS.
La omposition de la surfae a été étudiée par VIMS (MCord et al., 2006). Il est pos-
sible que de l'eau gelée ou du CO2 gelé ouvre une bonne partie de la surfae.
Les aratéristiques du paysage titanien (dunes, strutures, montagnes, et.) sont im-
portantes à mentionner ar elles peuvent également donner des informations sur les vents
ou les ondes.
Volanisme. Etant donné que le méthane a une durée de vie relativement ourte, d'une
dizaine de millions d'années, la question de son renouvellement dans l'atmosphère a été
soulevée. Il est possible que du ryovolanisme induit par les marées gravitationnelles exer-
ées par Saturne sur Titan puisse être une soure de méthane. Un tel méanisme se serait
produit épisodiquement, pas plus de 3 fois dans l'histoire de Titan (Tobie et al., 2006; Sotin
et al., 2005). Les observations réentes de Cassini/VIMS et de Cassini/RADAR viennent
orroborer ette thèse (Le Mouéli et al., 2008; Lopes et al., 2007b,a), mais la (ou les)
soures exates de méthane sont enore inonnues à e jour.
L'ativité volanique de la surfae a été étudé par Cassini/VIMS (Nelson et al., 2008)
et par le RADAR de Cassini. Les émissions de CO du té nuit pourraient être des indi-
ateurs d'une ativité volanique (Baines et al., 2006).
Las. Des las de méthane liquide dans l'hémisphère nord ont été observés sur Titan
(Stofan et al., 2007) par le RADAR de Cassini et par Cassini/ISS (Turtle et al., 2008) (f.
Fig. 4.10.b).
Cyle du méthane ? Les onditions de pression et de température de l'atmosphère de
Titan se situent à peu près au niveau du point triple du méthane, permettant d'envisager
la présene de méthane liquide (las, nuages, pluies) sur Titan.
Les observations de Cassini ont révélé la présene d'hydroarbures liquides (Marouf
et al., 2006), de possible pluies de méthane (Lorentz et al., 2008; Tomasko et al., 2005;
Tokano et al., 2006) et très probablement la présene de las (Stofan et al., 2007; Turtle
et al., 2008), suggérant un yle du méthane par analogie ave le yle de l'eau terrestre.
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Les las seraient alors remplis suite à des pluies et/ou par interation ave un oéan liquide
de méthane sous la surfae.
Sous la surfae ? La question d'un oéan de méthane ou d'eau sous une ouhe de sur-
fae de glae a été posée par Rappaport et al. (2008), dans le adre des observations de
Cassini, et en partiulier des mesures de gravité.
V) Les résultats du spetromètre infrarouge CIRS/Cassini
Les données CIRS ont été utilisées pour déduire les artes de température et d'abon-
danes (latitude-altitude) (Coustenis et al., 2007b; Teanby et al., 2006), ainsi que les prols
vertiaux de température et d'abondanes ave une résolution vertiale d'environ 30 km
(de l'ordre de l'éhelle de pression dans la stratosphère de Titan) (Vinatier et al., 2007;
Teanby et al., 2007b). La manière d'obtenir les prols vertiaux des abondanes est bien
détaillée dans la thèse de Vinatier (2007).
Un point ruial de l'instrument CIRS vient du fait qu'il a fourni des spetres pendant
la plupart des survols de Cassini (environ 1 par mois) et donne ainsi une ouverture orrete
sur presque toutes les latitudes.
Etant donné que la mission Cassini va probablement se poursuivre jusqu'en 2010, une
étude systématique de la stratosphère va être possible et CIRS pourra aratériser les
variations saisonnières des abondanes et de la température. Pendant ma thèse, j'ai initié un
tel travail, qui a abouti à la publiation d'un artile (f. setions 4.6 et 4.7). L'équipe CIRS
a également publié un travail sur la aratérisation des variations globales et temporelles
des abondanes (Teanby et al., 2007a).
Les données CIRS fournissent des informations importantes sur les ontrastes latitudi-
naux et vertiaux, et l'enrihissement des espèes himiques dans la région du ple d'hiver
(ple nord). En utilisant des modèles, elles donnent également des informations sur la
dynamique. En regard des observations plus aniennes faites par Voyager 1 ou depuis la
Terre, elles apportent aussi des ontraintes sur les variations saisonnières de la dynamique
et de la omposition himique stratosphérique. C'est e qui a motivé le travail exposé dans
les setions 4.6 et 4.7.
Pour les omparaisons ave le 2D-CM (f. setion 4.7), nous avons utilisé les prols











S (Teanby et al., 2007b; Vinatier et al., 2007), et à 80
◦
N (Vinatier et al.,
2007). Pour l'étude des prols latitudinaux, nous avons utilisé les résultats de (Flasar
et al., 2005; Coustenis et al., 2007b; Teanby et al., 2006). Pour l'étude des artes globales de
nitriles (latitude-altitude), les artes de (Teanby et al., 2007a) ont permis des omparaisons
intéressantes ave le modèle.
4.4 Modélisation numérique de l'atmosphère de Titan
4.4.1 Modèles himiques et mirophysiques
Le premier modèle de photohimie du méthane à l'éhelle planétaire a été développé
pour l'atmosphère de Jupiter (Strobel, 1973), et un an plus tard, adapté an de simuler
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l'atmosphère de Titan (Strobel, 1974). A ette époque, les observations de Titan avaient mis
en évidene la présene de méthane, d'hydrogène, d'aéthylène et d'éthane. Par onséquent,
e premier modèle à une dimension a tenté d'expliquer la formation d'hydroarbures simples
à partir d'une atmosphère de méthane et d'hydrogène.
Un modèle à une dimension, plus réaliste, inluant la photohimie des hydroarbures
et des omposés azotés, a ensuite été développé par Yung et al. (1984) an d'expliquer
les prols vertiaux de tous les omposés minoritaires détetés par Voyager. Ce modèle
a permis de retrouver pour quelques omposés les rapports de mélange sur la olonne
observée par Voyager à l'exeption de C2H4, C4H2, C3H8 et C3H5.
Depuis ette date, de nouvelles analyses venant de Voyager et d'autres faites depuis
la Terre (optique adaptative, interférométrie), ont motivé l'élaboration d'autres modèles
unidimensionnels omme eux de Toublan et al. (1995), Lara et al. (1996) et Lara et al.
(1999) herhant tous à obtenir une meilleur desription de la omposition himique de
l'atmosphère de Titan et de sa photohimie très ative. Pendant longtemps es modèles
étaient limités à une dimension, permettant des études de variation de omposition ave
l'altitude, pour une latitude donnée. Des modèles plus spéiques ont ensuite été dévelop-
pés sur la mirophysique des brumes (Cabane et al., 1992; Rannou et al., 1995).
4.4.2 Modèles de irulation de l'atmosphère de Titan
Un premier modèle de irulation avait été développé par Del Genio et al. (1993), dans
un modèle très simplié qui modélisait une atmosphère de type terrestre ave une faible
vitesse de rotation (T∼16 jours terrestres). Ce modèle simple permettait d'obtenir une
superrotation orrete du type de elle observée sur Titan.
Parallèlement, la desription de la dynamique dans le modèle Titan se développe dans
les années 1990. Le modèle de irulation du LMD est adapté aux onditions de Titan
(Hourdin et al., 1995) et prédit eetivement une forte superrotation sur Titan, qui est en
bon aord ave les résultats de la mission Cassini-Huygens omme nous allons le dévelop-
per dans la setion 4.6.
Le modèle Titan développé par Hourdin et al. (1995) en 3D et adapté en 2D par
Lebonnois et al. (2001); Luz and Hourdin (2003); Luz et al. (2003), est pour le moment un
des rares modèles d'atmosphère en vigueur.
Le groupe de Calteh a ommené à développer un modèle Titan 3D (PWRF : Plane-
tary Weather Researh and foreasting model), basé sur le modèle terrestre méso-éhelle
WRF (Newman et al., 2005a,b). Il est apable de faire des zooms à plus haute résolution
spatiale sur les régions qu'on veut, an d'étudier des strutures plus nes sans pour au-
tant retarder de trop le modèle. Le modèle reproduit bien la superrotation et la struture
thermique. Ce groupe a également herhé à modéliser les nuages de méthane et leurs va-
riations saisonnières (Newman et al., 2006).
4.4.3 Résultats modèle/observations avant et en préparation de la mis-
sion Cassini
Le modèle de Hourdin et al. (1995), adapté par Lebonnois et al. (2001); Luz and Hour-
din (2003); Luz et al. (2003), a été utilisé pour faire les premières études de l'atmosphère
de Titan. Il a permis d'interpréter les grandes tendanes obtenues à partir des observations
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de Voyager 1 (équinoxe de printemps nord), et en partiulier d'interpréter la distribution
des brumes et des prols latitudinaux des omposés himiques : l'enrihissement observé
dans les régions polaires d'hiver pour la plupart des espèes himiques et de la brume est
attribué à l'advetion vers le bas des espèes himiques dans la branhe desendante de la
irulation méridienne (Lebonnois et al., 2001; Rannou et al., 2002). Les ontrastes latitu-
dinaux de la struture thermique et les vents zonaux étaient également en bon aord ave
les observations faites avant la mission Cassini (Rannou et al., 2004; Hourdin et al., 2004),
montrant une forte interdépendane entre la dynamique, la distribution de la brume et le
transfert radiatif.
A) Modélisation stratosphérique
Figure 4.11  Variations saisonnières de la irulation méridienne sur Titan. A gauhe :
pendant le solstie d'hiver nord. A droite : pendant l'équinoxe. Les èhes bleues repré-
sentent les vents zonaux, ave les jets marqués dans l'hémisphère d'hiver vers 60
◦
au sol-
stie. Ce jet persiste durant l'équinoxe et 'est seulement en moyenne annuelle que les
vents zonaux sont symétriques. Les èhes ondulées représentent les ondes barotropes qui
se développent sur le versant équatorial du jet hivernal (Hourdin, 2005).
Les saisons sont très marquées sur Titan : autour des solsties, la irulation méri-
dienne est dominée par une seule ellule de Hadley, qui s'étend de ple à ple ave une
branhe asendante située dans les latitudes d'été ; autour des équinoxes, la branhe as-
endante se déplae de l'hémisphère d'été vers l'équateur pour former deux ellules de
Hadley. Il en résulte la prodution d'un jet intense, similaire au jet stream sur Terre, au
niveau des branhes desendantes aux hautes latitudes d'hiver (vers 60
◦
), en aord ave
les observations (Hourdin et al., 1995).
Des ondes barotropes se développent sur le versant équatorial du jet hivernal. En
moyenne sur l'année, es ondes transportent le moment inétique vers l'équateur dans
la branhe haute de la ellule de Hadley (f. Fig. 4.11 et voir aussi setion 2.6.1).
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B) Transport des espèes himiques
Figure 4.12  En haut : illustration du ouplage entre himie et dynamique sur Titan
(Hourdin et al., 2004). En bas à gauhe : arte méridienne (latitude-altitude) d'abondane
de HCN dans le modèle à l'époque de Cassini (Ls=300
◦





). En bas à droite : prols latitudinaux d'abondanes de ertains
omposés aux altitudes orrespondants aux maxima des fontions de poids pour (Ls=300
◦
).
Le arré turquoise signale l'enrihissement polaire d'hiver ; le arré rouge, la ellule méri-
dienne seondaire qui induit un enrihissement résiduel au ple d'été ; le arré bleu foné,
le mélange latitudinal par les ondes (Crespin et al., 2006b).
Les espèes himiques sont formées dans la haute atmosphère (au-dessus de 400 km),
et sont transportées vers le bas au niveau du ple d'hier. Aux températures très froides
de la tropopause (∼70 K), les espèes himiques ondensent et l'air qui remonte de la
tropopause au niveau de la branhe asendante de la ellule de Hadley dans l'hémisphère
d'été est alors appauvri en espèes himiques. Cei est illustré sur la Figure 4.12), qui a été
réatualisée pour l'époque de Cassini (Hourdin et al., 1995; Crespin et al., 2005; Crespin
et al., 2006b,a) et que je présente tout de suite étant donné que ette période va onstituer
le oeur du travail à venir.
Les ontrastes latitudinaux de omposition sont ontrlés par la dynamique : transport
vertial qui tend à les renforer et mélange horizontal par les ondes barotropes qui tend à
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les réduire, et par la ondensation (f. Fig. 4.12.) (Hourdin et al., 1995).
C) Couplage entre dynamique et mirophysique des brumes
Figure 4.13  Distribution de la brume sur Titan à l'époque de Voyager (Ls=9
◦
) dans le
modèle (Rannou et al., 2002).
La distribution de la brume a été modélisée et étudiée par Rannou et al. (2002, 2004).
La ouhe détahée observée au-dessus de 300 km est assoiée à une zone de prodution
des aérosols et la ouhe prinipale, qui s'étend de la surfae jusqu'à 300 km environ est
une zone de transport des aérosols par la irulation (?, f. Fig. 4.13)
Le ouplage entre la dynamique et la mirophysique des brumes induit un renforement
du refroidissement radiatif infrarouge dans la nuit polaire nord à l'époque de Voyager, étant
donné que l'absorption visible ne ompense plus le refroidissement IR au ple sud. Ces mo-
diations renforent les ontrastes latitudinaux de température dans la stratosphère : les
hautes latitudes de l'hémisphère nord sont plus froides à l'époque de Voyager (f. Fig.
4.2 de la setion 4.2.3). Cette assymétrie nord-sud qui a été observée par Voyager est
don orretement reproduite dans le modèle ouplé (f. Fig. 4.13 de la setion 4.2.5). Les
hangements de ontrastes thermiques génèrent un renforement de la irulation, ave un
jet plus fort aux hautes latitudes d'hiver (Hourdin et al., 2004; Rannou et al., 2004), en
meilleur aord ave l'observation d'oultation de l'étoile 28 Stgr (Hubbard et al., 1993;
Hourdin et al., 2004, , Ls=128
◦
, f. Fig. 4.5 de la setion 4.2.6).
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D) Distribution des nuages
Figure 4.14  En haut : distribution modélisée de l'opaité des nuages sur Titan pendant
le solstie d'hiver nord (époque de Cassini). En bas : arte d'opaité des nuages intégrée
sur la vertiale à 50 km, en fontion de la latitude et du temps. Le trait noir représente les
bords de la nuit polaire. L'époque de Cassini se situe autour de 2005 et elle de Voyager,
autour de 1980 . Les nuages situés au entre de la gure sont situés à 40
◦
de latitude nord
et sud (Montmessin et al., 2002, 2004).
Depuis 2002, un modèle de nuages dans la troposphère a été introduit dans le 2D-CM
Titan, an de prédire les méanismes de formation et les zones géographiques onernées.
Ce travail a été mené par (Montmessin et al., 2002, 2004; Crespin et al., 2006b). Un ertain
nombre de paramètres libres sont xés pour reproduire les observations : l'humidité au sol
est xé pour avoir 5% de méthane à la surfae, et le ux d'éthane au sommet est xé pour
reproduire les rapports de mélange observés.
La Figure 4.14.a représente l'opaité des nuages obtenue dans le modèle. L'émission
de méthane se fait uniformément à la surfae de Titan dans le modèle. Le méthane émis
est entrainé par la irulation méridienne moyenne au niveau de la branhe asendante
dans l'hémisphère d'été. Il se refroidit à mesure qu'il monte et se ondense lorsqu'il atteint
la saturation, formant ainsi des nuages de méthane, plutt loalisés aux basses latitudes.
Quelques nuages de méthane se forment également dans la branhe desendante, au niveau
des ples, à basse altitude (vers 10-20 km), peut-être en raison de la présene de la ellule
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seondaire dans le modèle.
L'éthane provient, lui, de la mésosphère où il est formé par photodissoiation. Il est
entrainé par mélange au niveau de la branhe desendante de la ellule méridienne, e qui
induit un fort enrihissement au ple d'hiver. L'enrihissement en éthane au ple d'été est
probablement dû à la ellule seondaire dans le modèle. L'éthane ondense à la tropopause
(vers 60 km) et forme ses grandes zones de nuages dius au niveau des ples, qui persistent
toute l'année.
La arte d'opaité des nuages en fontion du temps présentée sur la Figure 4.14.b, donne
une ontrainte temporelle sur l'apparition des nuages : les nuages d'éthane sont toujours
présents aux ples et les nuages de méthane sont maximum aux solsties vers 40
◦
dans
l'hémisphère d'été (pour l'époque Cassini, dans l'hémisphère sud).
4.4.4 Caratéristiques de la simulation Titan utilisée
C'est sur ette base de travail que s'est insrit mon travail, dans la ontinuité de e
qui avait été fait jusque là. La nouveauté du travail porte sur la omparaison du modèle
ave les observations réentes de la mission Cassini-Huygens, permettant ainsi une meilleur
ompréhension des méanismes dynamiques présents dans la stratosphère de Titan.
La desription générale du modèle Titan a été donnée dans la setion 3.2.4. La simula-
tion de référene qui a été utilisée pour e travail (f. setions 4.6 et 4.7), a tourné pendant
10 ans Titan, jusqu'à obtenir un yle saisonnier stabilisé pour toutes les variables (f.
setion 3.6.1). Cette simulation de référene est aessible sur le web :
http ://www.lmd.jussieu.fr/titanDbase (Rannou et al., 2005).




4.5 Tests de sensibilité sur le modèle Titan
4.5.1 Les paramètres qui inuent sur la struture des vents
Diusion horizontale. Dans le 2D-CM Titan, la paramétrisation du transport horizon-
tal de moment inétique par les ondes a été introduite dans le modèle 2D pour représenter
les eets des ondes présentes dans le modèle 3D (f. setion 3.2.4). Il existe don peu de
marge de manoeuvre pour le réglage de ette paramétrisation, d'autant que la onstante
de temps de diusion est alulée de manière interative dans le modèle. Cependant, ette
paramétrisation n'est pas parfaite et ne remplae pas un modèle 3D, dans la mesure où tous
les eets non-axisymétriques ne sont peu être pas représentés dans ette paramétrisation
(eets non-axisymétriques autres que les ondes, omme de la turbulene).
La hauteur de prodution des aérosols. L'étude des eets de la hauteur de pro-
dution des aérosols sur la struture thermique et don sur les vents est détaillée dans la
setion 4.6.4.
4.5.2 Les paramètres qui inuent sur les distributions des omposés hi-
miques
Diusion horizontale.
Dans le modèle Titan, la paramétrisation en longueur de mélange du transport hori-
zontal des traeurs par les ondes a ses limites et peut se voir améliorée, ne serait e que
par un modèle 3D (f. setion 3.2.4). Le oeient de diusion horizontale des traeurs
par les ondes dépend de l'intensité de l'instabilité et dépend don de l'altitude et de la
latitude dans le modèle où es instabilités apparaissent (Kh ∼ ‖v
′q′‖a
q , f. setion 3.2.4).
Cette paramétrisation ontrle les distributions latitudinales des omposés et les gradients
vertiaux des omposés dans le sens où le transport horizontal des traeurs par les ondes
varie ave l'altitude.
Cependant, dans le modèle atuel 2D, ette paramétrisation est bien ontrainte et la
seule amélioration possible serait un passage au 3D, qui n'a pas fait l'objet de ette thèse.
Flux au sommet.
Les abondanes moyennes des omposés sont également sensibles au réglage des ux
des omposés au sommet, au-delà de 550 km (f. setion 3.6.3) et eux-i sont assez mal
ontraints dans la version photohimique 2D du modèle (Lebonnois et al., 2001) en raison
des proessus physiques intervenant dans la prodution des espèes himiques au-delà de
la limite supérieure du modèle et qui ne sont pas représentés dans le modèle.
L'eet est important sur C2H6 et HCN, qui sont produits dans la haute atmosphère
(Crespin et al., 2005).
Prols de photons UV.
L'impat des prols de photons a été testé et inue sur la distribution des omposés
omme on peut s'y attendre. En eet, le moteur de la photohimie très rihe qui a lieu dans
l'atmosphère de Titan est le ux UV reçu du Soleil. Dans une simulation, on a testé l'impat
des prols de photons UV (150-310 nm) sur les diérents omposés traes de l'atmosphère.
Pour ela, un autre prol d'opaité d'aérosols est utilisé qui est issu du modèle de Rannou
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et al. (2004) (dépend de l'altitude), plutt que elui issu d'un modèle mirophysique à une
dimension (Crespin et al., 2005).
Variations du ux solaire.
Des tests ont été faits pour évaluer si les variations du ux solaire avaient un impat
sur les distributions des omposés himiques, et il s'avère que les abondanes des omposés
sont peu sensibles aux variations du ux UV (Crespin et al., 2005).
Inuene des aérosols.
A) Perte himique supplémentaire pour les omposés
Lebonnois et al. (2002) ont développé une paramétrisation dans laquelle les aérosols
(polyaétylènes, PAHs, et.) se forment prinipalement à partir de HC3N, C2H2 et HCN. La
version photohimique 2D du modèle révèle des prols de C2H2 et HCN qui sont très peu
inuenés si on introduit ette paramétrisation omme une perte himique supplémentaire
dans le modèle photohimique, alors que HC3N se montre très sensible. Une simulation a
été eetuée pour étudier plus en détails l'impat de ette perte himique supplémentaire
dans le adre du modèle 2D. L'impat se fait sur la distribution de ertains omposés, mais
également sur le taux de prodution des aérosols par photohimie (f. setion 4.5.3)(Crespin
et al., 2005) .
 L'impat majeur de ette simulation intervient au niveau des prols de HC3N mar-














lange qui a lieu au oeur de la ellule de Hadley dans la stratosphère est trop faible
pour ompenser ette perte supplémentaire. Il a été neessaire d'adapter la paramé-
trisation pour que la perte d'HC3N ne rende pas la résolution du système himique
instable.
Cette zone orrespond à un taux de prodution des aérosols par photohimie qui
pique vers 1 mbar (f. Fig. 4.15). Ce taux de prodution est plus élevé à l'époque
de Cassini qu'à elle de Voyager à une altitude donnée.
 D'autres omposés ont été inuenés par l'introdution de ette perte photohimique
supplémentaire, omme prinipalement C4H2 et de manière seondaire C2H2 et C2H4,
qui sont légèrement sous estimés par rapport à la simulation de référene.
B) Hauteur de prodution des aérosols
Le taux de prodution d'aérosols par photohimie obtenu dans le modèle de photo-
himie ne permet pas de retrouver la ouhe détahée qui a été observée par Voyager à
350 km et par Cassini à 500 km et 'est prinipalement pour ette raison que le modèle
mirophysique de Rannou et al. (2004) est déouplé du modèle photohimique. Nous avons
étudié préédemment l'inuene indirete des aérosols sur la himie dans le modèle de pho-
tohimie (f. setion préédente 4.5.2.A). Dans le modèle mirophysique, la prodution des
aérosols est imposée par une prodution des aérosols, pour laquelle on xe la hauteur. Nous
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Figure 4.15  Prols vertiaux du taux de prodution en masse des aérosols par photo-









S (bleu), équateur (vert) pour Ls=9
◦
(ligne ontinue) et Ls=300
◦
(ligne disontinue).
avons don évalué les eets de l'atitude de la ouhe d'aérosols imposée dans le modèle
mirophysique sur la himie (Crespin et al., 2005).
Si on augmente la fontion de prodution des aérosols au sommet du modèle, pour
tester son impat sur les distributions des omposés himiques, on trouve que le gradient
vertial de l'ensemble des omposés traes diminue par rapport à la simulation de référene,
assurant une meilleur adéquation ave les données de Cassini au-dessus de 0.5 mbar pour
C2H2, C2H6 et C4H2.
4.5.3 Les paramètres qui inuent sur la distribution des aérosols
A) Perte photohimique supplémentaire dans les omposés
Le modèle photohimique utilisé par le ode dérit les diérentes réations produisant
des polymères (haîne arbonnée de plus d'une quarantaine de arbone) à partir de radiaux
tels que C4H3, C6H5, C2H.
Le taux de prodution d'aérosols produit par la paramétrisation des soures photohi-
miques est trop bas en moyenne dans le modèle : il pique entre 0.1 et 1 mbar aux ples
où il est le plus important et plafonne entre 1 et 5 mbar pour les autres latitudes (f. Fig.
4.15). Or, ette desription du taux de prodution fournie par le modèle photohimique ne
orrespond pas à elle à laquelle on s'attend si on onsidère que la zone de prodution se
fait dans la ouhe détahée qui est observée bien plus haut vers 400 km en moyenne. En
réalité, la hauteur de ette ouhe détahée varie ave la saison : de 0.05 mbar (350 km) à
l'époque de Voyager à 0.001 mbar (500 km) à l'époque de Cassini. Dans la simulation qui
suit (f. setion 4.5.3.B), nous avons don herhé les fateurs qui peuvent améliorer ette
modélisation.
En prenant en ompte la paramétrisation des aérosols omme une perte himique sup-
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plémentaire pour les omposés, on onstate que la prodution des PAHs fait apparaître un
pi seondaire dont le taux de prodution avoisine 5 10−19 kg m−3 s−1 (pour Ls=300◦ à
15
◦
S) vers 400 km (0.01 mbar) au niveau de la ouhe détahée observée en moyenne par
Voyager et Cassini. Ce pi seondaire reste ependant inférieur d'un fateur 40 par rapport
au pi prinipal (f. Fig. 4.15). Le taux de prodution par photohimie est amplié de 97%
à l'équateur dans le pi situé dans la ouhe prinipale lors du passage de Voyager à Cassini
alors qu'il n'est amplié que de 60% dans le pi seondaire. La prodution photohimique
des aérosols dépend don en partie des distributions himiques.
Dans ette simulation, le pi seondaire est beauoup moins marqué à l'époque de
Casssini qu'à elle de Voyager pour toutes les latitudes et disparaît omplètement au ple
sud à l'époque de Cassini (f. Fig. 4.15). On observe lairement un déalage du pi prin-
ipal en altitude entre l'époque de Voyager et elle de Cassini, essentiellement aux hautes
latitudes (4.5 mbar environ au ple sud à l'époque de Cassini et 0.6 mbar au ple sud à
l'époque de Voyager). Quant au pi seondaire, il reste à la même altitude, autour de 400
km (0.01 mbar) permettant au pi prinipal de le rejoindre pour former une seule zone
de prodution des aérosols à hautes latitudes (f. Fig. 4.15).
 Quelques soient les périodes, le pi prinipal semble modéliser assez orretement la
ouhe prinipale d'aérosols ar il ne dépasse jamais 300 km environ (0.2 mbar) au
niveau des ples et ne desend pas en dessous de 100 km (10 mbar) vers l'équateur.
 Le pi seondaire est maximum à l'époque de Voyager au ple nord vers 400 km
omme l'avait observé Voyager mais ave une amplitude malheureusement trop faible
par rapport au pi prinipal. A l'époque de Cassini, e dernier ne se déplae pas vers
500 km omme prévu par les observations de Cassini.
Cette simulation reproduit bien la struture en deux ouhes de la distribution des
aérosols observés par Cassini et Voyager, modulo la variation d'altitude de la ouhe déta-
hée qui n'est pas modélisée d'une saison à l'autre, mais l'intensité du pi seondaire, bien
qu'inuenée par ette perte himique supplémentaire, reste enore un peu faible.
Ces diérents eets sur la prodution loale des aérosols résultent indiretement du
rle important que joue la dynamique dans les variations de omposition mais également
des eets saisonniers dûs aux modiations d'ensoleillement.
B) Taux de prodution photohimique des aérosols par C2H, C2 et C6H6
Cette simulation onstitue une tentative pour élever la zone de prodution des aérosols
vers 400 km environ (moyenne entre Voyager et Cassini). Dans la simulation préédente, un
pi seondaire était obtenu vers 400 km dans la paramétrisation utilisée mais restait plus
faible que le pi prinipal, situé entre 200 et 300 km. Il s'agit don d'essayer d'amplier
e pi seondaire an qu'il onstitude la zone prinipale de prodution des aérosols. Ce
pi seondaire est dû en partie aux réations entre C2H ou C2 et C6H6. Nous avons don
favorisé es réations en augmentant la onstante de réation par un fateur 10 (inertitude
sur ette vitesse de réation est grande).
Le taux de prodution par photohimie est amplié d'un fateur 2 au niveau du pi
prinipal vers 5 mbar (∼ 200 km) à l'équateur pour les deux périodes de Cassini et Voyager
et entre 40% et 70% au niveau du pi seondaire respetivement pour Voyager et Cassini. Ce
résultat est très intéressant dans le sens où ette simulation montre la grande sensibilité de




4.6 Confrontation de la irulation moyenne modélisée (dy-
namique et struture thermique) ave les observations de
la mission Cassini-Huygens
Figure 4.16  Saisons des observations Titan.
4.6.1 Objetifs
La dynamique de la stratosphère de Titan est disutée dans ette étude, eetuée par
omparaison entre les observations de l'instrument CIRS de la mission Cassini-Huygens,
et les résultats du modèle 2D de irulation de Titan développé à l'Institut Pierre Simon
Laplae, et disponible sur le site. La omparaison a pour objetifs à la fois d'évaluer les
résultats du modèle et d'interpréter les observations en e qui onerne : (1) les strutures
thermique et dynamique en utilisant les observations de température de Cassini/CIRS et
le prol vertial du vent zonal obtenu par Huygens/DWE à l'endroit de l'atterrissage ; et
(2) les prols vertiaux et latitudinaux des omposés himiques stratosphériques déduits
des données Cassini/CIRS.
Ce travail a fait l'objet d'un artile publié dans la revue Iarus par Crespin et al. (2008).
Pour faire es omparaisons, nous nous sommes foalisés sur les résultats réents de
Cassini pour la struture thermique et la omposition. Pour valider les méanismes dy-
namiques modélisés, nous avons utilisé les mesures de vents faites par Huygens lors de sa
desente à 10
◦
S (Bird et al., 2005). D'autres observations faites depuis la Terre sont égale-
ment retenues pour ette étude, ave les observations du spetromètre à grandes longueurs
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d'onde de l'Observatoire du Kek (Roe et al., 2004), elles de l'Institut d'Astronomie Ra-
dio et Millimétrique (IRAM) et les observations millimétriques de Pio Veleta (Tanguy
et al., 1990; Hidayat et al., 1997; Marten et al., 2002). Nous avons également utilisé les
observations faites depuis l'espae par des satellites en orbite autour de la Terre, omme
elles de l'Observatoire Spatial Infrarouge (ISO) (Coustenis et al., 2003). Ces observations
omplètent bien les observations réentes de Cassini-Huygens et permet d'avoir une ou-
verture temporelle assez large, s'étendant sur 1 année Titan : de Voyager 1 dans les années
1980 (équinoxe de printemps nord, Ls∼9◦) à Cassini (solstie d'hiver nord, Ls∼300◦). Ave
le modèle 2D ouplé, le but du papier est de omprendre omment les proessus modé-
lisés peuvent expliquer les prinipales aratéristiques observées. Si le modèle reproduit
orretement les quelques aratéristiques de la distribution des brumes et de la struture
thermique, nous utiliserons le modèle pour tester omment les omposés himiques se om-
portent sous de tels forçages dynamiques.
La setion que nous présentons ii se onsare à l'étude de la struture thermique et à
elle de la irulation moyenne (vents zonaux et méridiens). Dans la setion suivante, nous
faisons le lien entre les résultats de la setion préédente et la omposition stratosphérique,
en insistant sur les tendanes dynamiques qui peuvent être déduites des distributions hi-
miques.
4.6.2 Struture thermique
Les observations de la struture thermique pour diérentes saisons et latitudes sont
résumées dans la Table 4.2 et sur le shéma 4.16. La struture thermique modélisée dépend
fortement de la distribution des aérosols dans le modèle. Dans le but de reproduire la dis-
tribution de la brume à l'époque des observations de Voyager 1, l'altitude de la prodution
des aérosols avait été xée à 0.01 mbar (environ 400 km d'altitude). Dans es onditions, la
distribution de la brume et la struture thermique de la stratosphère observées par Voyager
1 étaient bien reproduites par le modèle (Rannou et al., 2002, 2004).
Les nouvelles observations fournies par Cassini montrent une ouhe détahée à plus
haute altitude, vers 500 km d'altitude (Poro et al., 2005), beauoup plus haute que lors
des observations de Voyager une saison plus tard (entre 300 et 350 km d'altitude). L'origine
de e hangement n'est pas enore ompris et ne peut pas être reproduit par le modèle,
étant donné que la position de la ouhe détahée se situe près du sommet du modèle, au
niveau de la ouhe éponge (f. setion 3.6). Dans ette ouhe, auune étude physique
rigoureuse ne peut-être menée. Cependant, l'impat de la modiation de l'altitude de la
soure de prodution des aérosols sur la struture thermique, don sur la dynamique, a été
testée (f. setion 4.6.4).
I) Cartes altitude-latitude
La struture thermique modélisée présente des similarités ave les observations de Cas-
sini/CIRS (Teanby et al., 2007b; Ahterberg et al., 2007) (f. Figs. 4.17). Des régions
polaires d'été (au sud) jusqu'à environ 30
◦
N, les variations latitudinales de température
sont faibles. Par ontre, la région polaire d'hiver nord montre lairement une diminution
de la température à mesure qu'on monte vers les ples dans la basse stratosphère et in-
versement une augmentation dans la stratosphère supérieure. La forte augmentation de la
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Figure 4.17  A gauhe : Cartes méridiennes de températue (latitude-altitude) de Teanby
et al. (2007b) (K). A droite : arte méridienne de température orrespondante modélisée





, la ligne ontinue indique une rotation dans le sens des
aiguilles d'une montre, la ligne disontinue le sens inverse). Remarquer que la troposphère
ne gure pas dans les observations .
température à la stratopause (vers 0.01 mbar) est due au hauage adiabatique dans la
branhe desendante de la irulation méridienne, alors que le minimum de température à
basse altitude est essentiellement relié à l'augmentation du refroidissement radiatif ausé
par la forte opaité infrarouge des aérosols dans la région de la nuit polaire, qui n'est alors









































































































Observations Référene Saisons Latitude Altitude Pression
(Ls, degrés) (degrés) domaine (km) domaine (mbar)
Struture thermique







Voyager1/IRIS Flasar and Conrath (1990) 9 (highS-highN) 180 ; 230 1 ; 0.4




N 180 ; 230 1 ; 0.4
Ground-based Tanguy et al. (1990) 130 disk average 0-550 1400-6.7 10
−4
(prols vertiaux) Hidayat et al. (1997) 180 disk average 0-600 1400-2.6 10
−4
























N nadir ∼180-350 1-0.03




N nadir ∼120-320 5-0.06
Vinatier et al. (2007) 300 15
◦
S nadir et limbe, 195-490, 0.8-0.002,
80
◦
N limbe 170-495 0.9-0.002





Struture du vent zonal
















Figure 4.18  Prols latitudinaux de temérature observé par Cassini/CIRS (triangles gris,
de Flasar et al., 2005), omparés au 2D-CM à Ls∼300◦ (ligne ontinue : 1.8 mbar ; ligne
disontinue : 4 mbar). Les prols obtenus ave la simulation test (f. setion 4.6.4) sont
également traés (ligne pointillés-tirets : 1.8 mbar ; ligne en pointillé : 4 mbar) et seront
disutés dans la setion 4.6.4 (Crespin et al., 2008).
Les prols latitudinaux de température observés à l'époque de Voyager 1, à 0.4 et 1
mbar sont bien reproduits par le 2D-CM Titan (f. Figure 14 de Rannou et al. (2004)
représentée sur la Figure 4.18.b). Mais, pour l'époque de Cassini, ertainement en lien
ave l'altitude de la ouhe détahée, les strutures thermique et dynamique sont modéli-
sées à plus basses altitudes que dans les observations. Il y a une sorte de tassement des
strutures, due au fait que la ouhe détahée modélisée est trop basse par rapport aux
observations de Cassini. En onséquene, le gradient latitudinal de température de l'hé-
misphère sud à une pression donnée (1.8 mbar) n'est pas en aord ave les observations,
mais un gradient similaire est obtenu à plus basse altitude dans le modèle, omme on le
montre sur la Figure 4.18 à 4 mbar. Par es omparaisons, on montre ainsi que le prol
vertial de l'extintion de la brume a un impat sur l'extension vertiale de la struture





Fulchignoni et al. 2005: (b) 10°S
Cassini/CIRS (Ls~300°)
Coustenis et al. 2007a: (a) 60°N, limb−based retrievals;
Teanby et al. 2007b: (a) 80°N; (b) 15°S
Vinatier et al. 2007: (a) 80°N; (b) 15°S
(b) 15°S; (c) 60°S
Ground−based observations
Hidayat et al. 1997 (Ls~180°): (b) disk averaged
Tanguy et al. 1990 (Ls~130°): (b) disk averaged
Figure 4.19  Prols vertiaux de température (voir les légendes pour les référenes), om-









N (ligne ontinue) et 60
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S) et observations depuis la Terre, ave les prols du 2D-CM pour Ls=300
◦
, équateur
(ligne ontinue) et 15
◦
S (ligne en pointillé), et Ls=180
◦
, équateur (ligne disontinue). () :
moyennes latitudes sud (hiver nord) : Cassini/CIRS (60
◦





S (ligne ontinue) (Crespin et al., 2008).
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La Figure 4.19 ompare les prols vertiaux de température du GCM ave l'ensemble
des observations disponibles (outre elles de Voyager I, f. setion 4.18) : des observations
faites depuis la Terre à l'équinoxe d'automne nord ave Hidayat et al. (1997) (Piot Veleta
en 1995, Ls∼180◦) et un peu avant, pendant l'été nord ave Tanguy et al. (1990) (IRAM en
septembre 1986, Ls∼130◦), ainsi que les observations plus réentes de Cassini (Ls∼300◦)
pendant le solstie d'hiver nord ave Coustenis et al. (2007b); Teanby et al. (2007a); Vi-
natier et al. (2007) et Huygens (Fulhignoni et al., 2005).
La température est systématiquement plus forte dans le modèle pour des pressions (alti-
tudes) plus basses (hautes) que 0.05 mbar (320 km), et ne reproduit don pas orretement
la stratopause observée.
 Cela peut être dû au hauage induit par l'absorption des ondes de petites longueurs
d'onde dans la ouhe détahée, qui est observée plus haut que dans le modèle à ette
saison. La même signature est probablement présente dans les données vers 500 km.
 Ce biais peut aussi être ausé par d'autres aspets du modèle. Beauoup d'autres
eets ne sont pas pris en ompte, et en partiulier le ouplage entre les distribu-
tions modélisées d'éthane (C2H6) et d'aétylène (C2H2) ave la struture thermique
(le transfert radiatif), de même que l'eet de refroidissement de l'hydrogène ya-
nide (HCN). Ces eets sont disutés dans Lebonnois et al. (2003b) : en prenant en
ompte l'impat radiatif du HCN, es auteurs montrent qu'une faible augmentation
de l'abondane de es omposés himiques dans la région supérieure du modèle induit
un refroidissement pour les pressions inférieures à 0.1 mbar. En eet, une simulation
test a été faite en parallèle de la simulation de référene, en ouplant les distributions
himiques modélisées de C2H6, C2H2 et HCN (omme dans Lebonnois et al., 2003b)
ave le alul des taux de refroidissement. Cette simulation onduit à un refroidis-
sement des températures de 20 K aux hautes latitudes d'hiver, et au-dessus de 0.1
mbar. Une stratopause apparaît lairement autour de 0.05 mbar aux hautes latitudes
(f. Fig. 4.20).
Figure 4.20  Mêmes prols vertiaux de température que le Figure 4.19.a, ave la simu-




A la tropopause, la température est légèrement sous-estimée dans les simulations. Dans
ette région, le ontrle par la distribution des aérosols est fort, étant donné que l'opaité
de la brume régule la partie du ux solaire qui atteint le sol. En plus, le transfert radiatif
dans le domaine infrarouge est ontrlé par l'absorption induite par pression qui est di-
ile à modéliser préisément. On utilise le modèle de Courtin (1988) qui prend en ompte
l'absorption induite par ollisions due à CH4-N2 (Borysow and Tang, 1993; Samuelson
et al., 1997), mais les oeients néessitent une remise à jour. Malgré tout, l'impat de la
struture thermique de la troposphère est faible sur la irulation et la struture thermique
de la stratosphère, région de l'atmosphère sur laquelle nous nous sommes le plus onentrés.
B) Les régions polaires d'hiver
Figure 4.21  Couhe détahée sur Titan observée par Cassini (Ls∼300◦) (site :
http ://photojournal.jpl.nasa.gov/atalog/PIA06184).
 Les variations de la struture thermique induites au niveau de la zone de subsidene




N) sont fortement surestimées dans le modèle,
quand on ompare aux variations observées dans la mésosphère (f. Fig. 4.19a),
alors qu'à plus basses altitudes, l'inverse se produit. Cependant, il faut noter que
les données CIRS ne ontiennent pas d'informations en-dessous de 10 mbar (∼100
km) aux hautes latitudes d'hiver (Teanby et al., 2007b; Ahterberg et al., 2007;
Vinatier et al., 2007).
Cette surestimation dans la mésosphère peut être due au fait que les simulations ne
reproduisent pas les observations de Cassini/ISS au niveau du sommet de la ouhe
prinipale d'aérosols : sur les images de Cassini/ISS (f. Fig. 4.21), on voit lairement
à hautes latitudes, la ouhe prinipale d'aérosols qui semble plonger vers les basses
altitudes à mesure qu'on monte vers le ple nord, et ei en-dessous d'une zone sans
aérosols marquant la séparation ave la ouhe détahée. Cette variation en latitude
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du sommet de la ouhe prinipale d'aérosols n'est pas reproduite dans le modèle et
pourrait expliquer la surestimation de la température dans les régions polaires nord
à hautes altitudes.
 Il faut également noter que la ondensation qui se fait vers 50 km, est prise en
ompte dans le modèle, par la paramétrisation des nuages, mais l'impat en terme
de dégagement de haleur latente orrespondant au hangement d'état et d'opaité
des nuages qui se forment sur la struture thermique n'est pas évalué dans le modèle.
Pasal Rannou a eetué une simulation de quelques jours en ativant la rétroation
thermodynamique liée à la haleur latente pour tester et eet. Il a onstaté que
ela générait rapidement une onvetion nuageuse, mais une telle manoeuvre rend
très vite le modèle instable, néessitant des adaptations spéiques du modèle telles
que de l'ajustement onvetif ave un gradient adiabatique humide, un traitement
de olonnes sous mailles pour la irulation montante et desendante générée par la
onvetion... Des paramétrisations de la onvetion nuageuse sont en ours de déve-
loppement pour les modèles terrestres et pourraient être appliquées au as de Titan.
Dans les régions polaires, es deux eets pourraient expliquer les températures plus
élevées qui sont observées dans la basse stratosphère.
4.6.3 La dynamique
I) Rappels sur la dynamique de Titan
Le modèle produit une superrotation de l'atmosphère, ave de forts vents zonaux dans
la stratosphère, pouvant atteindre 200 m s
−1
aux hautes latitudes d'hiver entre 200 et 300
km d'altitude (0.1-1 mbar), et jusqu'à 130 m s
−1
dans les régions équatoriales (f. Fig.
4.22).
La irulation méridienne en moyenne annuelle est onstituée de deux grandes ellules
qui s'étendent de l'équateur jusqu'aux ples. En raison de la faible vitesse de rotation
solide de Titan, la omposante latitudinale de la fore entrifuge ompense le gradient
latitudinale de pression à hautes latitudes. Cette irulation méridienne est gouvernée par
les ontrastes latitudinaux d'ensoleillement (ou part le bilan radiatif, f. Fig. 4.24), et est
analogue aux ellules de Hadley terrestres.
Cette superrotation simulée est onstruite grâe au méanisme de Gierash (Gierash,
1975; Luz and Hourdin, 2003; Luz et al., 2003) : la irulation méridienne transporte le
moment inétique de la surfae à la stratosphère supérieure et vers les ples, alors que
les instabilités barotropes qui se développent sur les tés équatoriaux du jet induisent
une redistribution du moment inétique vers l'équateur, permettant ainsi de maintenir la
superrotation équatoriale (à l'opposé des méanismes terrestres de transport de moment
inétique par les ondes) (f. setion 1.6.2.I). Un tel méanisme avait été mis en évidene
dans le modèle 3D initial de Hourdin et al. (1995), avant l'introdution des ouplages de la
dynamique ave la mirophysique et la photohimie, et la présene des ondes étaient expli-
itement résolues. Dans le modèle 2D, e transport horizontal par les ondes a été paramétré
par (Luz et al., 2003), étant donné que le modèle ne peut pas générer expliitement es
ondes (f. setion 3.2.4). Dans le modèle 3D, es ondes puisent leur énergie de l'instabilité
barotrope du jet aux moyennes latitudes. La paramétrisation utilisée dans le modèle 2D
reste une représentation approximative de l'eet des ondes et en partiulier, elle ne permet
pas une étude plus approfondie des méanismes de transport et de la nature des ondes
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dans l'atmosphère de Titan, omme il sera fait pour Vénus dans les setions 5.7 et 5.8.1.
Un tel travail pourra être possible ave un modèle 3D omplet.
La irulation méridienne modélisée est fortement inuenée par les saisons.
 Pendant une longue saison autour des solsties, la irulation méridienne est dominée
par une seule ellule qui s'étend de l'hémisphère d'été aux régions polaires d'hiver, où
un fort jet est réé. La branhe asendante est alors située dans l'hémisphère d'été.
 Près des équinoxes, la branhe asendante se déplae d'un hémisphère à l'autre, en
formant deux ellules (Hourdin et al., 1995, 2004; Rannou et al., 2004). La irula-
tion méridienne du modèle 2D présentée dans e travail est quasiment la même que
elle qui avait été obtenue dans la version 3D par Hourdin et al. (1995). La diérene
prinipale réside dans un déphasage de la saison, dû au ouplage entre la mirophy-
sique et la dynamique (Rannou et al., 2004), qui maintient le régime de irulation
du solstie d'hiver nord jusqu'à l'équinoxe de printemps nord et un peu après.
II) Le vent zonal
Les vents zonaux modélisés sont globalement en bon aord ave les vents qui ont
été déduits des observations d'oultation stellaires, pendant l'hiver dans l'hémisphère sud
(Hubbard et al., 1993, , Ls∼128◦), et l'hiver dans l'hémisphère nord (Siardy et al., 2006,
, Ls∼290◦), omme l'avait montré Rannou et al. (2002) (f. Fig. 4.5 de la setion 4.2.6).
A) Cartes méridiennes (latitude-altitude)
Figure 4.22  Cartes méridiennes du vent zonal sur Titan (latitude-altitude). A gauhe :
les données Cassini/CIRS data et l'équation du vent thermique (Ahterberg et al., 2007).




) (Crespin et al.,
2008).
Sur la Figure 4.22, le hamp de vent zonal modélisé est présenté pour l'époque de Cassini
(Ls∼300◦), ainsi que le hamp de vent zonal déduit des artes de température obtenues
par CIRS, en utilisant l'équation du vent thermique (Flasar et al., 2005; Ahterberg et al.,
2007). La ondition limite inférieure pour le alul du vent zonal thermique a été xé à 55
m s−1 à 10 mbar pour orrespondre aux mesures de Huygens/DWE.
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Etant donné que l'atmosphère de Titan est à l'équilibre ylostrophique, les hamps
de vents zonaux et de température sont reliés par l'équation du vent thermique (f. équa-
tion 1.49). Par onséquent, e qui a été disuté sur le gradient latitudinal de température
à 1.8 mbar aux moyennes latitudes d'hiver (f. Fig. 4.18) est ohérent ave le fait que le
gradient vertial du vent zonal entre 10 mbar et le oeur du jet d'hiver est bien rendu
par le modèle. L'endroit et l'intensité du jet sont également bien reproduits. Les dernières
améliorations qu'il reste à faire sur les quelques désaords entre le modèle et les observa-
tions, omme le gradient vertial du vent zonal dans la basse stratosphère dans les régions
équatoriales, ne pourront se faire qu'en utilisant un modèle 3D plus réaliste, prenant en
ompte expliitement les eets non-axisymétriques.
B) Prol vertial du vent zonal modélisé omparé à la mesure Huygens/DWE
Figure 4.23  Prol vertial du vent zonal sur Titan mesuré par Huygens/DWE à 10
◦
S
(ligne épaisse, Bird et al., 2005), omparé au prol du vent zonal orrespondant ave le
2D-CM (ligne ontinue) (m s
−1
) (Crespin et al., 2008).
La Figure 4.23 montre une omparaison du prol vertial du vent zonal déduit des
observations de Huygens/DWE (Bird et al., 2005) ave le prol modélisé.
Dans la stratosphère : Bien que le vent zonal modélisé soit plus fort que dans les
observations pour des pressions inférieures à ∼15 mbar, le fort gradient vertial dans la
stratosphère est bien reproduit par le modèle. Cei est ohérent ave le fait que le modèle
représente bien le gradient latitudinale de température, qui est lié au gradient vertial du
vent zonal par l'équation du vent thermique.
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Minimum de vent zonal : Un minimum de vent zonal est obtenu dans le modèle à une
altitude prohe de l'altitude où il a été observé par DWE lors de la desente d'Huygens :
`layer with surprisingly slow wind (Bird et al., 2005). Cependant, dans le modèle, le vent
ne va pas jusqu'à s'annuler omme dans les observations. Le minimum modélisé atteint
une valeur d'environ 30 m s
−1
, e qui peut être dû à la limitation en résolution vertiale
du 2D-CM.
Figure 4.24  Contrastes latitudinaux de température dans le 2D-CM Titan (K) à l'époque
de Cassini (Ls∼300◦) montrant la diérene entre la température et sa moyenne latitudi-
nale. Les ontours représentent le vent zonal orrespondant (Crespin et al., 2008).
Le forçage radiatif dans ette ne région est faible, et les temps aratéristiques de
la dynamique sont très longs dans la basse stratosphère et dans la troposphère. Dans
ette région de transition, l'équateur est plus froid que les ples dans le modèle induisant
une brusque déroissane du vent zonal ave l'altitude, toujours selon l'équilibre ylo-
strophique, alors qu'aux autres altitudes, 'est l'inverse : les ples sont plus froids que
l'équateur, ontribuant à aélérer le vent. Un tel méanisme est lairement visible dans
les ontrastes de température équateur-ples (température moins sa moyenne latitudinale).
Nous avons représenté la arte méridienne (latitude-altitude) de es ontrastes latitudinaux
de température sur la Figure 4.24. Une expliation possible pour ette zone d'inversion du
gradient latitudinal de température pourrait venir de la petite ellule seondaire présente
dans la basse stratosphère (entre 60 et 1 mbar), entre le ple d'été et la branhe asen-
dante de la grande ellule méridienne (f. Fig. 4.17.b). Cette branhe asendante à l'époque
de Cassini s'étire de 30-40
◦
S vers 60 mbar jusqu'au ple d'été vers 1 mbar. Cette ellule
seondaire est un reste de la grande ellule équateur-ple de la saison préédente, et les
impliations de ette ellule seondaire, notamment sur les distributions des omposés sera
détaillée dans la setion 4.7.4.
Cette ellule seondaire est forée par la distribution latitudinale des aérosols. La Figure
4.25.a montre les tendanes radiatives nettes de température dues à la fois au hauage
solaire et au refroidissement radiatif à l'époque de Cassini (Ls∼300◦).
Un refroidissement net est visible entre approximativement 10 et 1 mbar dans les ré-
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Figure 4.25  En haut : tendanes radiatives nettes dans le 2D-CM Titan (taux de hauf-
fage solaire absolu + taux de refroidissement infrarouge aboslu) durant l'époque de Cassini
(Ls∼300) (K s−1). En bas à gauhe : taux de hauage solaire absolu à l'époque de Cassini
(Ls∼300) (K s−1). En bas à droite : taux de refroidissement infrarouge absolu (Ls∼300)
(K s
−1





ontinue, positive dans le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue
dans le sens inverse) (Crespin et al., 2008).
gions polaires de l'hémisphère sud (f. Fig. 4.25.a). Hormis ette région, la stratosphère de
l'hémisphère d'été haue gloablement, alors que la stratosphère de l'hémisphère d'hiver
se refroidit, onduisant à ette irulation méridienne d'un ple à l'autre. La présene de
ette région très loale de refroidissement au ple d'été explique la présene de ette ellule
seondaire dans le modèle. Dans ette région, l'abondane de la brume est enore enrihie
en omparaison aux régions équatoriales (à la même altitude). En onséquene, le hauage
solaire et le refroidissement radiatif sont augmentés, mais au niveau des ples, l'eet net
est dominé par un refroidissement.
Dans la troposphère : Pour des pressions supérieures à 100 mbar, le vent zonal mo-
délisé est trop fort dans la troposphère, en omparaison ave les mesures de DWE. Ce
désaord entre les observations et le modèle dans la troposphère suggère que la iru-
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lation troposphérique est trop fortement déouplée de la surfae, renforçant ainsi le vent
zonal. Cela peut venir d'une sous-estimation du mélange turbulent vertial qui se fait dans
la ouhe limite ou bien du mélange onvetif dans le modèle, ou enore de proessus 3D
qui ne sont pas représentés par notre modèle 2D (f. setion 3.2.4). Une étude plus spéi-
que sur la dynamique de la basse stratosphère et de la troposphère sera néessaire pour
mieux omprendre e qui ontrle es éarts.
4.6.4 Inuene de la hauteur de prodution des aérosols sur la struture
thermique et la dynamique
Figure 4.26  Cartes méridiennes d'une approximation de l'opaité des aérosols dans le
2D-CM Titan (latitude-altitude). (a) : simulation de référene, ave une fontion soure de
prodution des aérosols xée à 0.01 mbar. (b) : simulation test, ave une fontion soure
élevée jusqu'à 1 µbar. L'approximation de l'opaité est déni omme la somme de haque
regroupement fratal de l'abondane des aérosols (regroupements de 5 à 10), multipliée par
le nombre de monomères par regroupements (1 à 10
5
). L'opaité pour les regroupements





, ligne solide, positive dans le sens de rotation des aiguilles d'une
montre, ligne disontinue dans le sens inverse) (Crespin et al., 2008).
Dans le but de réonilier la struture thermique modélisée par les observations de Cas-
sini/CIRS, nous avons fait une Simulation test, en xant la fontion soure des aérosols
à 1µbar, au lieu de 10µbar omme 'est le as dans la simulation de référene. Cela met
la hauteur de prodution des aérosols au sommet du modèle (vers 500 km). Dans ette
région, les vents sont aetés par la ouhe éponge. En onséquene, l'établissement de
la distribution des aérosols est ertainement aetée elle aussi par les onditions limites
supérieures du modèle. Ainsi, ette simulation doit être utilisée ave prudene, omme un
simple test, en raison de l'extension vertiale limitée du modèle.
La modiation de la hauteur de prodution des aérosols induit une élévation de la
ouhe détahée des aérosols, omme on peut le voir sur la Figure 4.26. Cette élevation a
également une inuene signiative sur la struture thermique de l'atmosphère de Titan
omme indiquée sur la Figure 4.27, et à omparer ave la Figure 4.17 pour la struture
thermique de la simulation de référene. A titre de omparaison, le prol latitudinal de
température à 1.8 mbar est également représenté sur la Figure 4.18 pour la simulation test.
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Figure 4.27  Comme pour la Figure 4.17.b, mais pour la simulation test ave une fontion
soure de prodution des aérosols élevée jusqu'à 1 µbar (Crespin et al., 2008).
 A ette altitude, améliorer la distribution des aérosols en omparaison ave les ob-
servations de Cassini onduit à une meilleure représentation du gradient latitudinal
de température de l'hémisphère d'été.
 Une autre onséquene de ette élévation de la ouhe de prodution des aérosols est
de réduire la température au sommet du modèle, en raison du refroidissement net
radiatif qui devient légèrement plus fort dans les dernières ouhes du modèle.
La modiation de la struture thermique est ouplée ave des modiations de la
irulation méridienne, et aete don également la distribution des omposés himiques,
partiulièrement au niveau des régions polaire (f. setion 4.7.3).
L'intensité de la irulation méridienne est légèrement plus faible quand la soure de
prodution des aérosols est plus élevée (f. Fig. 4.26). Cet aaiblissement de la irulation
méridienne induit une diminution du hauage adiabatique dans la mésosphère du ple
d'hiver. La température dans ette région (au-dessus de 0.01 mbar) est alors en meilleur
aord ave les observations, mais la struture thermique est enore un peu trop haude à
des latitudes inférieure à 60
◦
N. Ce désaord suggère que le problème prinipal dans ette
région peut venir de défauts dans le shéma de refroidissement radiatif, omme il a été
disuté préédemment (f. setion 4.6.2).
A 80
◦
N, le modèle est enore trop froid dans la basse stratosphère (entre la tropopause
et 0.5 mbar), e qui peut être relié au fait que la ouhe prinipale de brume n'est pas
inuenée par les variations en altitude de la zone de prodution des aérosols, ou n'est pas
inuenée par l'extension latitudinale du vortex polaire.
Le vent zonal est également légèrement modié dans la simulation test, en partiulier
dans la mésosphère, en raison de l'impat fort des modiations d'opaité sur la struture
de la température mésosphérique. Le jet stratosphérique est un peu plus onné dans la
simulation test, à la fois en latitude et en altitude.
Globalement, l'augmentation de la hauteur de prodution des aérosols à la limite su-
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périeure du modèle permet d'améliorer la struture thermique et dynamique dans son
ensemble, mais il faut garder à l'esprit que pour intégrer omplètement les eets de la va-
riation en altitude de ette ouhe détahée, un modèle de Titan plus étendu vertialement
doit être développé.
4.7 Distributions des omposés
4.7.1 Introdution
Comme il a été disuté dans Lebonnois et al. (2001); Hourdin et al. (2004), la dynamique
a également un impat sur les distributions des omposés atmosphériques. Les espèes
himiques présentes dans le modèle 2D de Titan et observées dans l'atmosphère de e
satellite, agissent omme des traeurs des mouvements atmosphériques, en raison du fait
que leurs durées de vie photohimiques sont généralement plus grandes que les éhelles de
temps aratéristiques de la dynamique.
De façon générale, es omposés sont globalement bien mélangés dans la ellule méri-
dienne stratosphérique, entre 10 et 0.01 mbar, sauf au niveau des branhes desendantes
des régions polaires, qui amènent de l'air enrihi depuis l'atmosphère supérieure (au-dessus
de ∼400 km) où la plupart des espèes sont produites, vers la basse atmosphère. Au niveau
de la tropopause (∼70 K), la majorité des omposés himiques ondensent, e qui onsti-
tue e qu'on appelle un piège froid. En onséquene, l'air qui monte depuis la tropopause
dans la branhe asendante de la ellule méridienne, au niveau des tropiques ontient si-
gniativement moins d'espèes himiques que l'air stratosphérique.
 Les méanismes qui ontrlent le gradient vertial des onentrations sont essentiel-
lement la himie et la dynamique. La himie dans l'atmosphère supérieure (méso-
sphère) ontrle la prodution des espèes, et don les abondanes stratosphériques
moyennes. Les ux photohimiques au sommet du modèle (autour de 500 km) sont
don très importants pour une représentation orrete des abondanes moyennes (f.
setion 3.6.3).
 Pour les gradients latitudinaux, l'advetion vertiale par la dynamique (par la ellule
méridienne de Hadley) et la ondensation tendent à les renforer, alors que le mélange
latitudinal par les ondes barotropes tendent à réduire es ontrastes latitudinaux. Ces
gradients latitudinaux sont également aetés par la distane vertiale entre le niveau
où ils sont observés et le niveau de ondensation : lorsque ette distane augmente,
ela signie que les eets de la dissipation horizontale sont plus forts, et que les
ontrastes latitudinaux observés sont en réalité plus faibles.
4.7.2 Les régions équatoriales
159
Chapitre II.4. Titan
Vinatier et al. 2007 (15°S)
Coustenis et al. 2007b (equator)
Teanby et al. 2007b (equator, high resolution dataset)
Coustenis and Bezard 1995
Coustenis et al. 2003
Gurwell 2004
Tanguy et al. 1990
Marten et al. 2002





Figure 4.28  Prols vertiaux des omposés himiques dans les régions équatoriales sur
Titan : omparison entre les observations disponibles (voir les légendes pour les référenes)





équateur, Ls∼ 9◦ (ligne disontinue) ; équateur, Ls∼ 180◦ (ligne en trait-pointillé). La
ligne épaisse montre HC3N, C2N2 et CH3CN dans le as où la paramétrisation de la po-
lymérisation n'est pas prise en ompte. Les observations disponibles sont (f. Table 4.3) :
Cassini/CIRS, Voyager1/IRIS, les observations de ISO et les observations depuis la Terre
(Crespin et al., 2008).
160
Chapitre II.4. Titan
L'ensemble des observations sur la omposition stratosphérique pour diérentes saisons
et latitudes qui a été utilisé pour la omparaison ave le modèle, est résumé dans la Table
4.3. L'ensemble des observations disponibles ouvre plus d'une saison : des observations
moyennées depuis la Terre pendant l'équinoxe d'automne nord (Hidayat et al., 1997), jus-
qu'aux observations de la mission Cassini pendant le solstie d'hiver nord à 15
◦
S (Teanby
et al., 2006, 2007b,a; Coustenis et al., 2007b; Vinatier et al., 2007).
La Figure 4.28 montre les prols observés et modélisés des espèes himiques (hydro-
arbures et nitriles) à l'équateur. Globalement, les distributions himiques modélisées sont
en bon aord ave l'ensemble des observations disponibles dans les régions équatoriales,
tout en gardant à l'esprit que ertains ux ont été ajustés pour améliorer l'abondane
moyenne modélisée de ertains omposés (f. setion 3.6.3).
Il y a peu de variations saisonnières à es basses latitudes, à la fois dans les observations
et dans le modèle.
A) Le as du yanure d'hydrogène (HCN)
Le prol vertial du yanure d'hydrogène modélisé (HCN) est en bon aord ave les
observations moyennées sur le disque des observations depuis la Terre de Hidayat et al.
(1997); Marten et al. (2002), pendant l'automne nord (f. Fig. 4.28.d). Les mesures de
l'observatoire spatial infrarouge ISO (Coustenis et al., 2003) qui ont eu lieu pendant la
même période sont légèrement plus faibles que les autres observations et que le modèle.
Cependant, le gradient vertial de HCN dérivé des observations de Cassini/CIRS à 15
◦
est
plus fort que pour C2H2 et C2H6 (f. Figs. 4.28.a et 4.28. respetivement). Ce n'est pas le
as dans les résultats du modèle, où les gradients vertiaux de HCN, C2H2 et C2H6 sont
très similaires. La diérene observée dans le gradient vertial peut être un diagnosti d'un
puits himique pour HCN dans la basse stratosphère, pour lequel la onstante de temps
himique serait plus petite que la onstante de temps dynamique aratéristique, omme
proposé par Vinatier et al. (2007). En eet, dans les simulations eetuées ave une remise
à jour de la photohimie 2D (utilisé par Lebonnois et al., 2001), et qui avaient été faites
pour aluler les ux des omposés au sommet (f. setion 3.6.3), la paramétrisation de la
polymérisation agissait sur le prol vertial de HCN, amenant un gradient de onentration
de HCN diérent de eux de C2H2 et C2H6, omme dans les observations.
Ce modèle avait le même module photohimique que le modèle 2D utilisé pour les simu-
lations du 2D-CM, mais utilisait une représentation forée de la dynamique. La diérene
de omportement entre les deux modèles peut don être due aux diérentes dynamiques.
Dans le modèle 2D, le mélange dynamique est peut-être trop fort, masquant ainsi l'in-
uene de la paramétrisation de la perte himique de HCN vers la polymérisation.
B) Le as de l'éthylène (C2H4), omposé qui ne ondense pas
Pour l'éthylène (f. Fig. 4.28.b), à 15
◦
S, on obtient un prol vertial de rapport de
mélange qui déroît ave l'altitude dans la stratosphère, e qui est en bon aord ave
les observations de Vinatier et al. (2007), alors que l'amplitude modélisée est un peu plus
faible que l'amplitude observée. Le gradient vertial négatif dans la basse stratosphère est
interprété omme étant dû à la photohimie et au transport dynamique. Cei est illustré
dans la distribution méridienne de l'éthylène à l'époque de Cassini par la Figure 4.29, où
l'enrihissement de la basse stratosphère équatoriale peut être expliqué par le transport
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Figure 4.29  Carte méridienne (latitude-altitude) de l'éthylène (C2H4) modélisée ave le
2D-CM Titan à l'époque de Cassini (Ls∼300◦) (éhelle logarithmique). La fontion de ou-




, ligne ontinue, positive dans le sens
des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse, éhelle logarithmique)
(Crespin et al., 2008).
par la branhe retour de la ellule méridienne (vers 5-10 mbar d'altitude), d'un air enrihi
dans les régions polaires d'hiver, et par le fait que e omposé ne ondense pas au niveau
de la tropopause. Cet enrihissement équatorial de la basse stratosphère, d'un point de vue
de la struture vertiale, ne peut pas être reproduit dans les modèles 1D, en raison du puits
ausé par la photodissoiation de C2H4 qui pique plus haut au milieu de la stratosphère
(vers 0.1-0.01 mbar).
C) Le as ambigu du diaétylène (C4H2)
Bien que l'abondane moyenne stratosphérique modélisée du diaétylène (C4H2) soit
en bon aord ave les observations à es latitudes (f. Fig. 4.28.b), e omposé est très
sensible à de nombreux paramètres du modèle omme : les abondanes des autres ompo-
sés, la photohimie stratosphérique, les ux au sommet (Hébrard et al., 2007). Ainsi, il est
diile de tirer des onlusions laires pour e omposé.
D) Le as du yanoaéthylène (HC3N), ou le problème de la polymérisation
Ce omposé est extrèmement sensible à la paramétrisation de la polymérisation, omme
on peut le voir sur la Figure 4.28.d, qui montre la diérene entre le prol obtenu ave une
paramétrisation ative, onduisant à un puits très marqué de e omposé entre 1 et 0.1
mbar, et le prol sans ette paramétrisation, donnant un prol vertial homogène. CH3CN
et C2N2 sont également sensibles à ette paramétrisation (f. Figs. 4.28.e et 4.28.f respe-
tivement), e qui n'est pas le as pour les autres omposés. Cependant, étant donné que
la paramétrisation des proessus de polymérisation n'est probablement pas omplètement
réaliste, il est possible que le fort impat de ette polymérisation sur HC3N omparé aux
autres omposés soit un diagnosti d'une perte himique spéique à e omposé, dans la
basse stratosphère, de la même manière que pour HCN.
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4.7.3 L'enrihissement polaire d'hiver
A) Distributions latitudinales
Coustenis et al. 2007b
Teanby et al. 2007b 
Coustenis and Bezard 1995
Cassini/CIRS (Ls~300°)
Voyager 1/IRIS (Ls~9°)
Figure 4.30  Prols latitudinaux des omposés himiques sur Titan : omparaison entre
la omposition modélisée et les observations de Voyager 1 et Cassini (voir les légendes
pour les référenes). Observations : Cassini/CIRS pendant l'hiver nord (Ls∼ 300◦) ; Voya-
ger1/IRIS pendant le printemps nord (Ls∼ 9◦). Simulation : prols à l'époque de Voyager
1 (ligne disontinue), à l'altitude orrespondant aux maxima des fontions de poids pour les
observations orrespondantes (Coustenis and Bézard, 1995) ; prols à l'époque de Cassini,
pris aux maxima des fontions de poids (f. Table 4.3) (ligne en pointillé pour Teanby et al.
(2007b) ; ligne ontinue pour Coustenis et al. (2007b) pour 3 diérentes régions en latitude,








N). La région grisée
donne la gamme des valeurs modélisées dans l'éart type de l'altitude observée (prises de


































































































Observations Référene Saison Latitude Altitude Pression
(Ls, degrés) (degrés) domaine (km) domaine (mbar)
Voyager1/IRIS Coustenis et al. (1991) 9 70N ∼175-275 ∼1.5 and 0.1




N Fontions de ontribution
(voir Référene)
Depuis la Terre Tanguy et al. (1990) 130 moyenne sur le disque 90-450 13-0.004 (HCN)
(prols vertiaux) Hidayat et al. (1997) 180 moyenne sur le disque 100-345 9.5-0.035 (HCN)
Marten et al. (2002) 180 moyenne sur le disque 90-445 13-0.0045 (HCN)
70-490 26-0.0017 (HC3N)
100-500 9.6-0.0012 (CH3CN)
Coustenis et al. (2003) 190 moyenne sur le disque 80-250 20-0.3 (C2H2)
Gurwell (2004) 300 moyenne sur le disque 100-365 9.6-0.022 (HCN)
Cassini/CIRS Vinatier et al. (2007) 300 15S (Tb) 115-450 ∼6.5-0.004
(prols vertiaux) Vinatier et al. (2007) 300 80N (T3) 155-490 ∼2-0.0018
180-520 ∼1-0.0009 (HC3N)
Vinatier (2007) 300 54S (T15) 110-500 8-0.001
Teanby et al. (2007b) 300 15S (Tb) 120-350(450) 6-0.03(0.004) HCN(C2H2)
Teanby et al. (2007b) 300 15S (Tb) 300-450 0.1-0.004 (HC3N)
Teanby et al. (2007b) 300 82N (T4) 150-310 1.5-0.04 (HCN,C2H2)
Teanby et al. (2007b) 300 82N (T4) 200-310 0.4-0.04 (HC3N)
(prols latitudinaux) Coustenis et al. (2007b), 300 (highS-highN) Contribution fontions
Coustenis et al. (2007a) (see Referenes)




N 140 ; 290 3 (HCN, C2H2) ; 0.1 (HC3N)









Les distributions latitudinales des omposés traes obtenues dans le modèle 2D pendant
les époques de Cassini (Ls∼300◦) et de Voyager (Ls∼180◦) sont présentées sur la Figure
4.30, en omparaison aux prols observés par Cassini/CIRS (Coustenis et al., 2007b,a) et
Voyager/IRIS (Coustenis and Bézard, 1995). Les prols ont été traés aux altitudes orres-
pondant aux maxima des fontion de poids, à l'époque de Voyager Coustenis and Bézard
(1995) et à l'époque de Cassini, omme il est résumé dans la Table 4.3. Une telle omparai-
son a également été faite ave les analyses réentes des données Cassini/CIRS par Teanby
et al. (2007a). Comme il avait été disuté dans l'artile de Coustenis et al. (2007b), l'en-
rihissement observé aux hautes latitudes nord est légèrement plus fort durant l'équinoxe
de printemps que pendant l'hiver nord. Un tel eet est obtenu dans le modèle 2D, ave un
gradient latitudinal légèrement plus marqué vers 50-60
◦
N à l'époque de Voyager 1, omparé
à l'époque de Cassini. Cela est expliqué par le renforement des ontrastes produits par la
irulation méridienne, et qui se poursuit jusqu'à la saison suivante, 'est à dire jusqu'au
renversement de la irulation méridienne en deux ellules de taille semblables au moment
de l'équinoxe de printemps nord.
B) Cartes méridiennes de nitriles
Figure 4.31  Cartes méridiennes des nitriles dans le 2D-CM Titan en omparaison ave
les résultats de Teanby et al. (2007b) (données à basse résolution) pour HCN (a : CIRS ;
b : 2D-CM) et HC3N ( : CIRS ; d : 2D-CM) à l'époque de Cassini (Ls∼300◦) (éhelle
logarithmique) (Crespin et al., 2008).
Teanby et al. (2007a) ont extrait les distributions méridiennes de HCN et de HC3N
des données CIRS, qui sont omparées aux distributions obtenues par le modèle dans la
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Figure 4.31. L'enrihissement aux hautes latitudes nord, dû à la branhe desendante de la
irulation méridienne, est visible dans les observations, bien qu'il semble être plus onné
près du ple, en partiulier dans la région 0.1-0.01 mbar. La destrution de HC3N ausée
par la polymérisation et obtenue dans la distribution modélisée, est largement surestimée
dans le modèle, mais omme il a été disuté préédemment (f. setion 4.7.2), l'abondane
de e omposé dans la moyenne stratosphère est très sensible à e proessus.
C) Prols vertiaux du ple d'hiver
166
Chapitre II.4. Titan
Vinatier et al. 2007 (80°N)
Coustenis et al. 1991 (70°N)
Voyager 1/IRIS (Ls~9°)
Cassini/CIRS (Ls~300°)
Coustenis et al. 2007b (50°N)
Coustenis et al. 2007b (70°N)
Teanby et al. 2007b (high resolution dataset,
82°N, 48°N for C2N2)
Figure 4.32  Prols vertiaux des omposés dans la région polaire nord sur Titan :
omparaison entre les observations disponibles (voir les légéndes pour les référenes) et
les prols du 2D-CM. Les prols modélisés sont obtenus pour : 50
◦
N, Ls∼ 300◦ (line en
trait-pointillé) ; 70
◦
N, Ls∼ 300◦ (ligne disontinue) ; 80◦N, Ls∼ 300◦ (ligne ontinue). Les















) (Crespin et al., 2008).
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Les prols vertiaux à 80
◦
N (survol T3, Vinatier et al., 2007) et à 82
◦
N (survol T4,
Teanby et al., 2007b) ont été déduits des observations de CIRS au limbe. A es hautes la-
titudes de l'hémisphère d'hiver, les prols modélisés de ertains omposés sont à première
vue, lairement diérents des observations (f. Fig. 4.32).
Pour C2H2, C2H6 et C3H8 (f. Figs. 4.32.a, 4.32. et 4.32.d respetivement), les prols
vertiaux observés sont similaires à eux observés dans les régions équatoriales. Ces om-
posés ont don de faibles variations vertiales, latitudinales et temporelles, et semblent être
bien mélangés par la irulation méridienne.
L'enrihissement modélisé aux hautes latitudes nord est plus fort que elui observé.
Cei est lié au fort gradient vertial entre les ouhes supérieures du modèle où les ux
sont imposés, et les ouhes plus basses où le mélange, de grande éhelle, agit. La représen-
tation de l'enrihissement dépend fortement du modèle, et l'extension vertiale du modèle
à la mésosphère tout entière devra être faite pour tester l'impat de la dynamique méso-
sphérique (qui est inonnue) sur les prols vertiaux dans ette région de transition.
Pour HCN (f. Fig. 4.32.e), l'enrihissement observé dans les données nadir de la basse
stratosphère est aussi vu dans les observations au limbe, et le modèle 2D donne un prol
vertial globalement en bon aord ave les deux types d'observations, même si il y a une
diérene notable entre les prols obtenus par Vinatier et al. (2007) (survol T3, 80
◦
N) et
Teanby et al. (2007b) (survol T4, 82
◦
N) due à des diérenes entre les tailles des hamps
de vue projetés d'un survol à l'autre.
Le omportement des prols vertiaux de C2H4, CH3C2H et C4H2 (f. Figs. 4.32.b,
4.32.a et 4.32.d respetivement) à 80
◦
N est diérent : l'enrihissement observé dans les
données nadir de la basse stratosphère est également vu dans les observations au limbe, mais
seulement à des pressions plus grandes que 0.1 mbar. Dans la stratosphère supérieure, un
minimum d'abondane est obtenu dans les prols observés autour de 0.07 mbar (vers ∼ 350
km), alors que les prols modélisés sont bien mélangés sur toute la olonne d'atmosphère.
Les minima d'abondane sont prédits par le modèle mais à plus basses latitudes, omme
indiqué sur la Figure 4.32 à 50
◦
N, indiatif d'une région située en dehors de la zone de
desente de l'air loalisée au niveau du vortex polaire (f. Figs. 4.29 et 4.31 pour la zone
de desente de l'air). En plus, des minima stratosphériques ont été lairement observés à
54
◦
N pour C2H2, C4H2 et HCN, et dans une moindre mesure pour C2H6 et HC3N (Vinatier
et al., 2007).
Les prols observés à 80
◦
N peuvent don servir de diagnostis pour l'extension lati-
tudinal du vortex polaire (voir disussion i-dessus à propos de la Figure 4.31), et pour
l'intensité de la irulation méridienne.
 Dans la setion 4.6.4, on a vu que la simulation test (qui a tourné ave une zone de
prodution des aérosols xée au sommet du modèle vers 1µbar), a montré des varia-
tions dans l'intensité de la irulation méridienne et don dans les distributions des
omposés himiques. Dans ette simulation test, l'extension latitudinale du vortex
polaire où l'air desendant est bien mélangé en latitude, se trouve être modié à ause
de l'intensité méridienne plus faible. Les minima stratosphériques des distributions
himiques sont alors obtenus plus près des ples que dans la simulation de référene.
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 Les diérenes entre la struture thermique observée et modélisée au-delà de la stra-
topause peuvent également aeter l'intensité et la struture de la irulation méri-
dienne, et don aeter la forme en latitude du vortex polaire.
 La résolution latitudinale du modèle 2D peut également aeter l'extension latitu-
dinale du vortex polaire. Enore une fois, la nature bi-dimensionnelle du modèle est
une soure possible de désaord.
 Finalement, une dernière possibilité pour interpréter les observations de Cassini vient
du fait que la struture 3D du vortex polaire peut être fortement modiée (en latitude
par exemple) par des ondes. Il est alors possible que les observations faites pendant
le survol T3, bien que loalisées à 80
◦
N, sondent une région en dehors du oeur du
vortex polaire. Cela pourrait également expliquer la variabilité entre les observations
de Vinatier et al. (2007) (T3,80
◦
N) et Teanby et al. (2007b) (T4, 82
◦
N). Les analyses
d'autres survols aux hautes latitudes nord pourraient tester ette hypothèse. Elle
pourrait également être testée dans un ontexte de modélisation ave une version 3D
future du modèle.
Il faut également noter que C4H2 et CH3C2H sont très atifs photohimiquement dans
la stratosphère supérieure, e qui pourrait fausser notre interprétation du transport dyna-
mique disuté préédemment. Dans le as du diaétylène (C4H2), et eet est bien illustré
par le omportement partiulier de e omposé obtenu dans les simulations au-dessus de
0.1 mbar, dans les ouhes supérieures du modèle, où un fort minimum est obtenu très
près du ple (f. Fig. 4.32.b). Ce minimum est lié au ux au sommet qui atteint zéro dans
ette région pendant l'hiver, assoié à un faible mélange spatial et une forte destrution
photohimique.
4.7.4 Le ple d'été
Dans ette partie, on étend la ouverture latitudinale de notre étude au ple d'été de
l'hémisphère sud. Dans ette région, les observations CIRS (Flasar et al., 2005; Coustenis
et al., 2007b,a; Teanby et al., 2006, 2007a) révèlent un profond désaord ave les distribu-
tions stratosphériques modélisées des omposés seondaires. Dans l'hémisphère d'été, les
abondanes stratosphériques observées sont globalement uniformes en latitude, alors que,
dans le modèle, la signature d'une ellule méridienne seondaire est évidente (f. Fig. 4.30).
Cette ellule est loalisée dans la irulation méridienne 2D, entre la branhe asendante
vers 30-40
◦
S et le ple d'été, et s'étend vertialement dans la basse stratosphère de la
tropopause (vers 60 mbar) jusqu'à 1 mbar (f. Fig. 4.17.b). Dans ette région, les onsé-
quenes d'une telle ellule sur les prols latitudinaux se traduisent par un enrihissement
résiduel au niveau du ple (venant de la saison d'hiver passée), et par une déroissane
de l'abondane des omposés (qui ondensent) au niveau de la branhe asendante de la
ellule méridienne vers 30
◦
N (qui amène de l'air troposphérique appauvri en omposés dans
la stratosphère). Cet eet est renforé pour les omposés qui sont observés profondément
dans l'atmosphère (à plus basse altitude). Les eets de ette ellule méridienne seondaire
avait déjà été mise en évidene à l'époque de Voyager (Hourdin et al., 2004).
L'existene de ette ellule seondaire a ependant quelques supports observationnels :





S) un peu après l'été de l'hémisphère sud (Ls∼240◦), en bon aord ave le modèle.
Pendant la saison en ours, le renversement de la irulation méridienne est omplet, et la
mise en plae de l'enrihissement du ple d'hiver bien amorée. La ellule seondaire limite
l'eaement de la saison passée par les mouvements asendants.
Il y a plusieurs hypothèses possibles pour réonilier les distributions modélisées et
les observations. Si on onsidère que la irulation méridienne obtenue dans le modèle 2D
a réussi à expliquer susamment de aratéristiques de l'atmosphère de Titan, il doit y
avoir une branhe asendante dans la basse stratosphère. Étant donné que les observations
CIRS ne voient pas ette région de déplétion, nous proposons trois expliations possibles :
(1) Cette ellule seondaire n'est pas présente réellement dans l'atmosphère de Titan,
et relève d'un problème struturel du modèle ;
(2) En raison d'une irulation méridienne plus faible, ette ellule seondaire est moins
étendue vertialement et moins ative, et la région de déplétion est loalisée plus près de
la tropopause sur Titan que dans le modèle ;
(3) Il y a des proessus horizontaux de mélange supplémentaires qui ne gurent pas
dans le modèle 2D, e qui limiterait l'extension vertiale de la zone de déplétion.
L'extension du modèle à 3 dimensions permettrait de tester les hypothèses (1) et (3).
Dans la simulation test dérite préédemment, bien que la irulation méridienne obtenue
soit légèrement plus faible, l'impat sur les prols latitudinaux est faible, ave seulement
une zone de déplétion un tout petit peu plus faible aux moyennes latitudes, mais l'eet
n'est pas assez fort pour être signiatif.
Les prols vertiaux à 54
◦
S obtenus par les observations CIRS pendant le survol T15
(Vinatier, 2007) peuvent également être omparés ave les prols modélisés orrespondants.
Les prols observés et modélisés dans ette région sont très similaires ave les observa-
tions dans les régions équatoriales. Comme dans la Figure 4.31, les variations latitudinales
sont beauoup moins fortes dans l'hémisphère d'été par rapport à elles dans l'hémisphère
d'hiver. Les prols vertiaux modélisés sont en bon aord ave les observations, ar les
eets dûs à la ellule seondaire se font à une altitude trop basse par rapport aux prols
vertiaux observés (en-dessous de ∼1.3 mbar). Pour l'éthylène (C2H4), le prol vertial
observé (Vinatier, 2007) est qualitativement bien reproduit, ave un puit dans la strato-
sphère supérieure (lié à la photodissoiation). Le gradient du yanure d'hydrogène (HCN)
est également bien représenté dans le modèle.
4.8 Validation de la irulation méridienne à l'aide de la om-
position et de l'eet saisonnier
La omparaison entre les résultats du 2D-CM Titan développé à l'IPSL, et l'ensemble
des observations disponibles, ave un aent mis sur les résultats de l'instrument Cas-
sini/CIRS, a été détaillée dans e travail, qui a fait l'objet d'un artile publié dans la revue
Iarus.
Le but de e papier n'a pas été de résoudre toutes les diérenes entre le modèle et
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les observations, mais plutt de faire un bilan sur le modèle et de dresser un portrait des
diérents proessus présents dans le 2D-CM qui peuvent expliquer les prinipaux résul-
tats observationnels. Etant donné que les omposés himiques observés sont des traeurs
des mouvements dynamiques, une bonne représentation des distributions himiques, des
aérosols et des nuages, nous permet de valider le 2D-CM, et ainsi de mieux ontraindre la
dynamique stratosphérique de Titan. La struture thermique, la dynamique et la omposi-
tion forment un système ouplé : des modiations dans la struture thermique induisent
des modiations de la irulation méridienne, qui aetent également les distributions des
omposés himiques transportés par les mouvements dynamiques.
Le bilan des prinipaux résultats de e travail est présenté de manière synthétique dans
e hapitre, en insistant sur les points qui valident le 2D-CM et eux qui doivent être
améliorés.
4.8.1 En quoi ça valide ?
Struture thermique et dynamique
Un ertain nombre de aratéristiques de la struture thermique observée est bien re-
produit par le 2D-CM Titan, et en partiulier, l'augmentation de la température de la
haute stratosphère dans la région du ple d'hiver est ainsi interprétée omme étant due
au hauage adiabatique au niveau de la branhe desendante de la irulation méridienne
moyenne. Le ouplage fort entre la distribution des brumes, la irulation méridienne et la
struture thermique est modélisé de manière réaliste.
La superrotation, ave de forts vents zonaux, est produite dans le 2D-CM, en aord
ave les observations de Cassini/CIRS, Huygens/DWE et des oultations stellaires (Hub-
bard et al., 1993; Siardy et al., 2006). Une irulation méridienne du type irulation de
Brower-Dobson, transportant du moment inétique vers le ple d'hiver, permet de rendre
ompte du jet d'hiver très intense produit à haute latitude. Ce jet devient instable barotro-
piquement au niveau des ans équatoriaux, générant ainsi des ondes (paramétrées dans le
modèle bidimensionnel), qui redistribuent l'exédent de moment inétique vers l'équateur
(selon le méanisme de Gierash, 1975).
Distributions des omposés dans les régions équatoriales et en moyenne globale
Globalement, les distributions himiques dans les régions équatoriales sont bien repré-
sentées, bien qu'il faille garder à l'esprit que ertains ux au sommet du modèle ont été
ajustés pour palier la non-représentation des méanismes de photodissoiation himique de
l'atmosphère supérieure, situés au-delà des frontières du modèle et pour améliorer ainsi les
abondanes moyennes de ertains omposés dans l'atmosphère moyenne. L'enrihissement
de l'éthylène dans la basse stratosphère à 15
◦
S est expliqué par le transport dynamique
depuis la région polaire d'hiver vers les basses latitudes et par le fait que e omposé ne
ondense pas.
Aumulation des omposés au ple d'hiver
Près du ple d'hiver (vers 80
◦
N), l'aumulation des omposés himique au ple d'hiver
est bien représentée dans le modèle. La variation saisonnière de et enrihissement aux
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hautes latitudes d'hiver, entre la période de Cassini et elle de Voyager est également
orretement reproduite dans le 2D-CM : l'enrihissement des omposés est légèrement
plus fort après l'équinoxe de printemps nord (période de Voyager) que pendant le milieu
de l'hiver nord (période de Cassini).
4.8.2 Les énigmes (dynamiques)
Même si les prinipaux mouvements d'ensemble sont relativement bien ompris, quelques
ombres demeurent avant de pouvoir dresser un tableau ohérent des méanismes régissants
l'atmosphère de Titan.
Hauteur de la brume
Quelques désaords entre le modèle et les observations, notamment sur la struture
thermique et l'intensité de la irulation méridienne engendrée, peuvent être expliqués par
la struture modélisée de la brume, dont la fontion soure est réglée pour reproduire les
observations de Voyager, et par la mauvaise représentation de ertains eets radiatifs de
la mésosphère, mettant ainsi le doigt sur la limitation de l'extension vertial du modèle.
Minima d'abondane au ple d'hiver
Même si l'aumulation des omposés au ple d'hiver est bien reproduit par le modèle,
un profond désaord persiste entre les prols vertiaux observés et modélisés à es hautes
latitudes d'hiver, mettant en ause la desription des méanismes dynamiques du vortex
polaire.
Certains omposés (C4H2, CH3C2H) présentent un minimum d'abondane vers 0.05
mbar (vers ∼350 km) dans les prols vertiaux observés alors que les prols modélisés sont
bien mélangés sur toute la olonne d'atmosphère. Les prols modélisés montrent un fort
minimum dans les distributions himiques mais à plus basses latitudes, dans une région
en dehors de l'inuene du vortex polaire. Quand on augmente l'altitude de la zone de
prodution des aérosols, l'extension laitudinale du vortex polaire est réduite et les minima
d'abondanes de la haute stratosphère, dans les prols vertiaux de omposés himiques,
sont alors modélisés à plus hautes latitudes. Il est également possible que des ondes plané-
taires de grande éhelle soient présentes sur les bords du vortex polaire, produisant ainsi
une variabilité longitudinale importante. Pour donner un exemple, e type de variabilité est
visible sur Terre dans le plan latitude-longitude par l'osillation du jet stream, e ourant
d'ouest qui enerle la planète à haute latitude et qui est assoié à la présene d'ondes de
Rossby (f. setion 1.4.1.II.A).
Une telle variabilité ne peut pas être étudiée dans un modèle bidimensionnel, et le
passage à un modèle 3D permettra d'étudier de manière plus approfondie e point.
Cellule seondaire (ple d'été)
Dans l'hémisphère d'été, le modèle produit une ellule méridienne seondaire dans la
basse stratosphère, qui maintient un enrihissement au niveau du ple d'été et une région
appauvrie en omposés vers 30
◦
. Cette ellule est ouplée à l'enrihissement de la brume, qui
est maintenue pendant l'été. La signature de ete ellule seondaire n'est pas présente dans
les observations de Cassini/CIRS, alors que ertaines observations plus aniennes avaient
enregistré une aumulation d'éthylène au niveau du ple sud pendant le printemps sud
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bien avané (Roe et al., 2004). Il est possible que ertains méanismes de mélange horizontal
ne soient pas modélisés en raison de la nature bidimensionnelle du modèle. En dehors de
ette région ouverte par la ellule seondaire, les prols vertiaux sont en bon aord ave




Le modèle 2D de l'IPSL reproduit les prinipales aratéristiques du omportement glo-
bal atmosphérique de Titan, pour deux saisons diérentes : la saison de Voyager 1, durant
l'équinoxe de printemps nord, et la saison de Cassini, pendant le milieu de l'hiver nord.
C'est une onrmation importante que les proessus dominants présents dans l'atmosphère
omplexe de Titan, ainsi que les ouplages entre les vents, la struture thermique, la brume
et la omposition himique, sont orretement modélisés.
Cependant, les quelques désaords qui restent montrent les limites du modèle (la na-
ture bidimensionnelle et la restrition sur l'étendue vertiale du modèle), ainsi que l'absene
possible de proessus physiques dans le modèle (ondes planétaires qui ne sont pas paramé-
trisées, marées gravitationnelles, rle de la topographie, et.). La restrition à un modèle
2D est en partiulier une soure importante d'inertitudes, et des études plus approfondies
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5.1 Introdution
Figure 5.1  Superrotation du sommet des nuages vers l'ouest sur Vénus, observée par
Mariner 10 (Shubert, 1982). Les èhes indiquent l'intensité des vents zonaux.
La première hose qu'on voit en observant Vénus dans l'UV, 'est la rotation en 4
jours terrestres de la ouhe nuageuse qui ouvre la planète alors que elle-i ne tourne sur
elle-même qu'en 243 jours terrestres (f. Fig. 5.1). Ce phénomène, qui porte le nom savant
de superrotation, néessite pour l'expliquer de omprendre l'ensemble des méanismes qui
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gouverne l'atmosphère vénusienne : de la struture thermique aux mouvements dynamiques
moyens et transitoires.
Diérents méanismes ont été proposés pour essayer d'expliquer e phénomène sans
avoir abouti à une onlusion dénitive (f. setion 2.6). Ces méanismes se diérenient
prinipalement par le type de transport de moment inétique par les ondes qui domine : il
peut s'agir d'un transport horizontal par les ondes omme dans le méanisme de Gierash
(1975) et Rossow and Williams (1979) ou d'un transport vertial omme dans la théorie
des marées thermiques de Fels (1977), pour n'en iter que deux. Le rle des ondes dans le
maintien de ette superrotation est don un point lef pour la ompréhension de e phé-
nomène atmosphérique.
Pendant ette thèse et dans le travail eetué sur Vénus, j'ai don développé et validé les
outils néessaires à la ompréhension de e phénomène. Le Modèle de Cirulation Général,
enore en ours de développement, ne nous a malheureusement pas permis d'aboutir à des
onlusions dénitives, en raison de diultés dans le dévelopement du modèle qui n'ont
pas été résolues dans le temps imparti. Néanmoins, les résultats obtenus ave les outils
d'analyse que j'ai développés sont robustes d'une simulation à une autre et en bon aord
ave l'ensemble des observations. Ces outils d'analyse permettront don à terme, lorqu'une
simulation de référene satisfaisante sera disponible, de remplir les objetifs que nous nous
étions xés, à savoir :
 la validation du méanisme de superrotation par l'étude des ondes
 l'utilisation des traeurs passifs, introduits dans le MCG, pour ontraindre la iru-
lation méridienne et les ondes
J'ai analysé une simulation de référene, obtenue à partir du modèle Vénus qui n'est
pas enore satisfaisant, mais qui présente néanmoins le phénomène de superrotation. Cette
analyse nous a permis de valider les outils développés en onfrontant les résultats de ette
simulation à l'ensemble des observations disponibles et en partiulier elles toutes réentes
de Venus Express. Le but de e travail est de faire le lien entre les diérents proessus
aratéristiques de l'atmosphère vénusienne pour les omprendre dans leur ensemble (sys-
tème ouplé) et de proposer un tableau de l'ensemble des méanismes dynamiques qui
gouvernent ette atmosphère : les nuages onditionnent le transfert radiatif, qui est lui-
même lié à la struture thermique et don aux vents et à la distributions des omposés
himiques et des traeurs...
Dans une première partie, nous allons rappeler les prinipaux résultats observationnels,
e qui nous donnera une première image de l'atmosphère vénusienne, et nous amènera aux
énigmes puis nous présenterons les résultats de l'analyse de la simulation Vénus que nous
avons retenue.
5.2 Observations de l'atmosphère de Vénus avant Vénus Ex-
press
L'observation de la planète Vénus remonte à des temps anestraux. Les babyloniens
vers 1400 av JC, l'ont observée pendant plus de deux mille ans. Elle fut ensuite personniée
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par les romains omme déesse de la beauté. Au début du 17
eme
sièle, le télesope inventé
par Galiléo lui permis d'apporter une première preuve pour un système hélioentrique, par
l'observation des phases de Vénus. Kepler, un peu plus tard prédit le premier transit de
Vénus devant le Soleil, qui fut observé ensuite. Vers 1660, Christian Huygens montra à
l'aide de son télesope qu'auune marque était visible sur Vénus, l'amenant à se poser la
question de l'existene possible d'une atmosphère. C'est lors du transit de 1761 que les
astronomes mettent en évidene l'atmosphère épaisse de Vénus (Moore, 1959). Vers 1792,
Shröter onrme la présene d'une atmosphère par l'observation d'un assombrissement au
limbe.
5.2.1 Caratéristiques générales de Vénus en omparaison ave la Terre
Vénus est la planète la plus prohe de la Terre, à la fois en terme de distane que
de aratéristiques physiques, omme la taille et la densité (f. Table 1.2). Les similarités
entre es deux planètes permettent de mieux omprendre la Terre, alors que les diérenes
donnent plutt des informations sur l'évolution du système solaire et des planètes. Les prin-
ipales diérenes externes portent sur l'absene de satellite naturel pour Vénus, l'absene
de hamp magnétique planétaire mesuré et sur la très faible rotation solide de Vénus et
son sens rétrograde (par rapport au spin de rotation du plan orbital) d'est en ouest, 'est à
dire dans le sens opposé à la rotation de spin de la Terre. Vénus tourne sur elle-même plus
lentement (en ∼243 jours terrestres) qu'elle ne fait le tour autour du Soleil (∼224.7 jours
terrestres). Il en résulte un jour solaire vénusien très long, de 117 jours terrestres environ.
Le jour solaire est déni omme le temps mis par le Soleil pour revenir au méridien loal









Ces aratéristiques physiques externes vont avoir un impat diret sur l'atmosphère :
le jour solaire vénusien est susamment long pour que, dans la basse atmosphère, tout eet
lié au mouvement relatif du Soleil par rapport à la surfae de Vénus soit amorti (onstante
de temps radiative très grande dans la basse atmosphère) ; l'orbite quasi-irulaire (exen-
triité presque nulle) de Vénus et la très faible inlinaison de son axe de rotation (∼-2◦)
onduisent à des eets saisonniers quasiment inexistants ; Vénus gravite autour du Soleil
à une distane de ∼0.7 UA (1 UA est la distane Terre-Soleil), orrespondant à un ux
solaire reçu deux fois plus fort que sur Terre.
Ces deux diérenes fondamentales entre l'atmosphère vénusienne et l'atmosphère ter-
restre peuvent être regroupées en deux grands méanismes globaux :
 Les eets liés à la rotation solide dans l'atmosphère omme la fore de Coriolis, qui
ontribue à la omplexité de la dynamique atmosphérique terrestre, sont négligeables
dans le as de Vénus. Par exemple, il n'y a pas sur Vénus, la einture dépressionnaire
observée sur Terre aux moyennes latitudes.
 L'autre point qui diérenie fortement l'atmosphère de Vénus de elle de la Terre est
le transfert radiatif : sur Vénus, le transfert radiatif est piloté par une atmosphère
presque omplètement opaque au visible (2-3% du rayonnement solaire atteint la
surfae) alors que l'atmosphère terrestre est transparente au rayonnement visible.
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Ces deux moteurs sont à l'origine des diérenes dans la dynamique atmosphérique
de es deux planètes. Et même si les méanismes atmosphériques de base sont les mêmes
(stratiation, onvetion, ondes, irulation méridienne, jets, et.), leurs intensités vont
être fortement diérentes et les équilibres qui en résultent seront également modiés. La
dynamique de l'atmosphère vénusienne, par ses spéiités reste don tout aussi, voire plus
omplexe à omprendre que elle de la Terre.
5.2.2 Premières observations de la superrotation sur Vénus
C'est la ouhe de nuages reouvrant Vénus qui a permis de mettre en évidene la
rotation rapide de l'atmosphère, appelée superrotation. Observée au télesope depuis la
Terre, Vénus présente en lumière visible, l'aspet d'un disque lair légèrement jauni et
sur lequel n'apparaît auune marque partiulière. En revanhe, les images prises dans
l'UV depuis la Terre pour la première fois dans les années 1960 ont révèlé la présene de
marques sombres (Boyer and Camihel, 1961; Boyer, 1965; Boyer and Newell, 1967; Boyer
and Guerin, 1966; Boyer and Guérin, 1969; Smith, 1967).
Ces marques observées au sommet des nuages (entre 70 et 80 km), forment un Y hori-
zontal allongé entré sur l'équateur qui tourne ave un mouvement zonal rétrograde (par
rapport à la rotation de la Terre) et une période d'environ 4-5 jours terrestres (f. Fig. 5.2).
Cela implique des vents très forts, de l'ordre de 100-120 m s
−1
(assoiée à une rotation de
4 jours terrestres), beauoup plus rapides que la vitesse de rotation de la planète solide
(environ 2 m s
−1
, assoiée à une période de 243 jours terrestres), qui avait été déduite des
mesures radar. Le sommet de la ouhe de nuages tourne alors environ soixante fois plus
vite que la planète solide. Une dépendane en latitude de la période de rotation a également
été mise en évidene (Boyer and Guérin, 1969, ave une période qui pouvait atteindre 6




de latitude). Un ertain nombre d'observations de-
puis la Terre à la n des années 60 ont toutes donné des résultats semblables (Guinot and
Feissel, 1968). Des mesures spetrosopiques faites depuis la Terre (Traub and Carleton,
1971), obtenues par le déalage doppler des raies spetrales du CO2 ont fourni une vitesse
moyenne de ∼120 m s −1 (assoiée à une rotation de 4 jours terrestres).
La semi-permanene de ette forme a ensuite été attribuée à des phénomènes d'ondes
atmosphériques. Les observations de Mariner 10 dans l'UV en 1974 (Belton et al., 1976b,a)
ont montré qu'elle traduisait la présene d'une onde planétaire se propageant vers l'ouest
ave un nombre d'onde zonal 1 et une période de 4.2 jours terrestres, superposition d'une
onde de Kelvin et d'une onde de Rossby.
Les sondes Pioneer Venus dans les années 1980 ont mesuré les vents par eet Doppler
lors de leurs desentes dans l'atmosphère, fournissant des prols vertiaux de vent zonal
pour diérents points du globe (Counselman et al., 1980). Les vents rétrogrades semblent
varier fortement selon la vertiale : les vitesses peuvent atteindre 100 m s
−1
, vers 65 km et
∼1 m s−1 près de la surfae. Les observations de Galileo lors de son passage devant Vénus
en 1990, ainsi que les autres missions qui suivirent ont toutes fourni les mêmes ordres de
grandeur du vent zonal.




Comprendre e phénomène de superrotation est devenu alors un enjeu majeur pour les
atmosphériiens. Pour omprendre e phénomène, il faut omprendre l'ensemble des mé-
anismes qui gouvernent l'atmosphère de Vénus : de la struture thermique aux transports
d'énergie et de moment inétique, des mouvements de petites aux grandes éhelles, ainsi
que les interations entre es diérentes omposantes...
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Figure 5.2  En haut : vue d'ensemble de la superrotation des nuages en 4 jours terrestres
sur Vénus, observée par Mariner 10 dans l'UV au sommet des nuages (Rossow et al., 1980).
En bas : vue loale de la forme de y ouhé persistante par une série d'images UV prises
par Pioneer Venus (intervales de 1 jT sur 4 jT). Le Y ouhé indique la présene d'une
onde planétaire de grande éhelle qui suit l'éoulement moyen (la superrotation), donnant




5.2.3 Composition et struture thermique
A) Composition himique
C'est en 1932 que le CO2 a été identié pour la première fois par observation de bandes
d'absorption dans le prohe IR (Adams and Dunham, 1932). D'autres omposés ont en-
suite été détetés par spetrosopie infrarouge, omme CO, HCL, HF, mais 'est en 1967,
que les abondanes des prinipaux onstituants furent mesurées préisément par la sonde
Venera 4. Les abondanes prinipales dérivées des données Pioneer Venus et des sondes
Venera sont reportées dans la Table 5.1. L'atmosphère de Vénus est don oxydante, om-
posée prinipalement de CO2, et de seulement 3% de N2, e qui la distingue fortement de
l'atmosphère terrestre.
Moléules Rapports de mélange Altitudes (km) Référenes
CO2 96.5 ± 0.8 %
N2 3.5 ± 0.8 %
He 12 ± 24 ppm
Ne 7 ± 3 ppm
Ar 70 ± 3 ppm
Kr 0.7 ± 0.35 ppm
CO 23±5 ppm 36 Pollak et al. (1993)
H2O 30±10 10-40 Pollak et al. (1993)
10 ppm 0 Donahue and Hodges (1992)
50±20 ppm 10 Ignatiev et al., 1996
10 ppm 55 Donahue and Hodges (1992)
1-30 ppm 55-65 Moroz et al. (1990)
3±1 ppm 65-85 Enrenaz et al. (1991); Enrenaz et al. (1995)
SO2 22±3 ppm 12 Bertaux et al. (1996)
130±40 ppm 35-45 Bezard et al. (1990)
180±10 ppm 37-52 Pollak et al. (1993)
3-20 ppm 62 Zasova et al. (1993)
0.02-2 ppm 69 Zasova et al. (1993)
3 ppm <20
HCL 0.48±0.12 ppm 23.5 Pollak et al. (1993)
HF 0.001-0.005 ppm 33.5 Pollak et al. (1993)
Tableau 5.1  Table des abondanes sur Vénus (sous 100km). Les premiers omposés sont
supposés onstants ave l'altitude et les suivants orrespondent aux onstituants seondaires
dont le rapport de mélange varie ave l'altitude, selon la International Referene of Venus
Atmosphere (Moroz and Zasova, 1997).
B) Les nuages
Sur la voûte eleste, Vénus est l'objet le plus brillant après le Soleil et la Lune. Appa-
raissant toujours à té du Soleil ('est à dire le matin ou le soir) et en raison de sa grande
luminosité, elle était surnomée l'étoile du matin, l'étoile du soir ou enore l'étoile du
berger. Cette aratéristique provient de la forte réexion de la lumière solaire par l'épaisse
ouhe de nuages qui ouvre toute la planète.
Cette épaisse ouhe nuageuse s'étend de 50 km environ jusqu'à 70 km et présente une
densité relativement faible en omparaison ave les nuages terrestres.
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Les nuages sont prinipalement onstitué d'aide sulfurique (à environ 75%) et d'un peu
d'eau (∼25%). L'aide sulfurique se forme à partir de l'eau et de l'anhydride sulfureux
(SO2), qui proviendrait peut-être d'une ativité volanique.
Des pluies fréquentes d'aide sulfurique se produisent dans la basse atmosphère de
Vénus. Les gouttes se forment dans les nuages (entre environ 48 et 58 km d'altitude) pour
arriver vers 30 km, où elles se réévaporent en raison des températures élevées.
C) Les aérosols
La ouhe de nuages est entourée d'une ouhe d'aérosols. La ouhe supérieur d'aé-
rosols qui s'étend de 70 à 90 km environ est vraisemblablement onstituée de gouttelettes
d'aide sulfurique mais de dimensions plus petites que dans les nuages (de l'ordre de 0.25
µm). La taille de es aérosols et leur nature rappellent sur Terre, la ouhe d'aérosols d'ori-
gine photohimique appelée ouhe de Junge, qui entoure en permanene la Terre vers
18 km d'altitude.
D) La struture thermique sur Vénus
L'épaisse ouverture nuageuse de Vénus induit un albédo élevé (∼0.76, 2.5 fois plus
élevé que sur Terre), e qui est plus que e qu'il faut pour ompenser le double de ux
solaire reçu à la distane de Vénus par rapport à la Terre. L'atmosphère de Vénus absorbe
également moins de rayonnement visible que la Terre (∼150 W m−2 de solaire absorbé sur
Vénus ontre ∼240 W m−2 sur Terre). C'est sur e raisonnement simple que les premiers
sientiques étudiant Vénus s'attendaient à trouver une température de surfae relative-
ment prohe de elle de la Terre. La vision populaire donnait une image de Vénus ave des
oéans, des déserts et des jungles. Lorsqu'en 1934, Adams (1934) montra que l'atmosphère
de Vénus était essentiellement onstituée de dioxyde de arbone, l'engouement populaire
alla même jusqu'à imaginer des oéans dans lesquels seraient dissous du dioxyde de ar-
bone, omme dans du "Sprite"... A ela s'ajoute la première mesure de température de
brillane en 1924, qui indiquait une température au sommet des nuages prohe de 240 K
(Pettit and Niholson, 1924).
Dans les années 1950, grâe aux mesures de télesopes radios, la première mesure de
la température de surfae est rendue possible. Aux longueurs d'onde de quelques enti-
mètres, les photons émis par la surfae traversent la ouhe nuageuse sans être absorbés et
l'intensité orrespondante peut être mesurée. Les premiers résultats donnèrent une tempé-
rature d'environ 600 K, beauoup trop élevée pour permettre la présene d'eau liquide et
de plantes (Mayer et al., 1960).
La mission Mariner 2 en 1962 onrma e résultat, en démontrant que l'intense rayonne-
ment venait bien de la surfae et non d'une soure non thermique de l'ionosphère. Ensuite,
les sondes Venera (début 1967), qui furent les premières à se poser à la surfae, onrmèrent
une température de surfae de l'ordre de 730 K, ave une pression ent fois plus élevée que
sur Terre.
a) Pourquoi fait-il si haud à la surfae de Vénus ?
Ce n'est plus un soop et 'est bien sûr en raison d'un important eet de serre qu'on peut
expliquer la haute température de la surfae. La première suggestion d'un rle possible de
l'eet de serre dans l'atmosphère de Vénus prinipalement onstituée de CO2 a été formulée
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en 1940 par Wildt (1940). Après les mesures radio de 1950, l'eet de serre est lairement
identié omme responsable de la température de surfae observée et peut s'expliquer par
la présene d'absorbants, en plus du CO2 et de la vapeur d'eau (Sagan, 1960).
Le ux thermique atteignant la surfae en provenane de l'intérieur ayant été estimé à
0.06 W m−2, et apport est négligeable en omparaison du ux solaire inident à la surfae
(∼17 W m−2). La température de la surfae a don surtout une origine solaire. Cependant,
e ux solaire disponible à la surfae est très insusant pour atteindre une température
de surfae de 735 K, ar il onduit à une température d'au plus 240 K (température ef-
fetive). Le méanisme de l'eet de serre a don été introduit, pour prendre en ompte les
propriétés de l'atmosphère (f. setion 3.5.1). Dans la troposphère, l'atmosphère ne peut
pas se refroidir vers l'espae, à ause de la grande opaité des ouhes de nuages et du CO2
qui la reouvrent. L'eet de serre se produit don : les rayonnements de ourte longueur
d'onde hauent la basse atmosphère plus failement que les rayonnements de grande lon-
gueur d'onde la refroidissent, permettant ainsi d'élever la température au-delà de sa valeur
eetive alulée sans atmosphère. Un nouvel équilibre est alors atteint mais à plus haute
température. Cet eet est partiulièrement fort sur Vénus, où la température de surfae
doit monter jusqu'à 735 K pour forer susamment le refroidissement vers l'espae et ainsi
équilibrer le peu d'énergie solaire qui atteint la surfae.
Aujourd'hui, l'origine de et eet de serre n'est pas enore lairement ompris : pour-
quoi l'équilibre thermique sur Vénus se fait à si haute température ? On sait que les opaités
dans l'infrarouge du dioxyde de arbone, de la vapeur d'eau et de l'anhydride sulfureux ont
un rle important, mais d'autres proessus sont également examinés : Bullok and Grins-
poon (1996), sur l'idée de Urey (1952), remarquent que des réations himiques entre le
dioxyde de arbone de l'atmosphère et les arbonates et siliates de la roûte s'équilibrent
à hautes température et pression, e qui pourrait expliquer la température élevée de la
surfae. Mais le problème reste non résolu (Hashimoto et al., 2005).
b) Struture thermique vertiale
Figure 5.3  Prol vertial de température mesuré par les sondes Pioneer Venus (en K)
(Sei et al., 1980).
Le prol vertial de température dans l'atmosphère vénusienne a été observé par les
184
Chapitre II.5. Vénus
sondes Pioneer Venus en 1978 à 4 endroits diérents (équateur au terminateur du matin,
à 60
◦
N et les sondes jour et nuit à 30
◦
S) (f. Fig. 5.3)(Sei et al., 1980), par les sondes
Venera puis par Magellan en 1989. Toutes es missions ont obtenu une struture vertiale
de la température sur Vénus qui ne présente pas de stratosphère, omme on a sur la Terre
et Titan. Sur Terre, la stratopause est due à une ouhe d'absorption forte du rayonne-
ment solaire par l'ozone. Sur Titan, l'absorption se fait par la ouhe prinipale de brume
(maximum d'absorption solaire vers 300 km au sommet de la ouhe de brume). Vénus
présente don une troposphère, qui s'étend de la surfae jusque vers 70 km environ (au
sommet des nuages) et une mésosphère au-dessus.
Dans la mésosphère, la température devient onstante ave l'altitude à partir de 80 km
environ. Cela a été expliqué par le fait que l'atmosphère à es altitudes devient optiquement
ne : haque ouhe tend à s'équilibrer à la même température, déterminée par l'équilibre
entre le refroidissement vers l'espae et l'absorption du ux IR montant depuis la surfae
et la troposphère, si on onsidère que l'absorption solaire se fait plus bas et est négligeable
à es hautes altitudes.
A plus hautes altitudes, dans la thermosphère, la température présente une grande
variabilité jour/nuit.
) Struture thermique méridienne observée (au-dessus de 50 km)
Figure 5.4  Struture thermique méridienne (à droite)(Shoeld and Taylor, 1983) et en
fontion de Ls (dans un repère xe par rapport au soleil)(à gauhe) (Shoeld and Taylor,
1983), observées par les sondes Pioneer Venus dans la moyenne atmosphère (au-dessus
de 50 km)(en K). Une marée thermique semi-diurne apparait lairement sur la gure de
gauhe vers 95 km. Sur la gure de droite, le ple nord est plus haud que l'équateur sous
∼70 km et l'inverse se produit au-dessus. La présene d'un ollier froid entre 65-70 km
et vers 60
◦
N est bien visible.
L'orbiteur Pioneer Venus (PVO) a pu mesurer des prols de température de l'atmo-
sphère moyenne (au-dessus de 1 bar, soit environ 50 km) à l'aide d'un radiomètre infrarouge.
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Les Figures 5.4 montrent les artes de température méridienne et en longitude reonsti-
tuées à partir de es mesures (Shoeld and Taylor, 1982). Au-delà de 1 bar (vers 50 km),
la struture méridienne de la température est obtenue par reonstrution à partir des don-
nées radio et d'émission thermique.
Carte altitude-longitude de température. Sur la Figure 5.4.a est représentée la arte
altitude/longitude de la température. Il y a de très faibles variations longitudinales de la
température autour de 1 bar, mais à plus haute altitude, à mesure que la densité déroît,
une variation semi-diurne très nette apparaît, ave une amplitude d'environ 5 K vers 10
mbar (∼80 km). Cette arte est très importante ar elle permet de aratériser la présene
de marées thermiques dans l'atmosphère de Vénus. Des mesures similaires eetuées ave
des spetres infrarouges de Venera 15 en 1983 ont donné les mêmes résultats (Shaefer
et al., 1987).
Carte méridienne (latitude-altitude) de température. La arte méridienne de tem-
pérature (f. Fig. 5.4.b), jointe à la struture méridienne du vent zonal (f. setion 5.2.6)
donne des informations préieuses sur l'équilibre ylostrophique qui se produit dans l'at-
mosphère de Vénus. Dans la basse atmosphère (en-dessous de 60 km environ), les gradients
latitudinaux de température sont faibles et négatifs (température variant de 1-2%), alors
qu'au-delà de 70 km environ, les ples sont plus hauds que l'équateur (Shubert et al.,
1980a,b). Une telle struture est liée au fort vent zonal de la basse atmosphère et au faible
vent de la haute atmosphère, en raison de l'équilibre ylostrophique (f. setion 1.4.1.II.C).
Une autre aratéristique importante est la présene d'un ollier froid dans la ouhe
intermédiaire (entre environ 60 et 70 km) vers 60-70
◦
. Ce ollier froid orrespond à une ir-
ulation d'air froid autour des ples, environ 20 K en-dessous de la température du milieu
environnant à la même altitude. La struture thermique à hautes latitudes est fortement
liée à la dynamique du vortex polaire (f. setion 5.2.6).
5.2.4 Stabilité vertiale de l'atmosphère
Les questions de stabilité de l'atmosphère de Vénus ont été beauoup étudiées, notam-
ment ave les résultats des sondes Pioneer Venus (1978). Le prol vertial de température
potentielle a été obtenu à partir de tables de température et de pression données par Sei
et al. (1980) à partir des observations de Pioneer Venus. Les sondes russes Venera ont
également obtenu les mêmes prols (Avduevsky et al., 1976). Ces missions ont montré que
l'atmosphère de Vénus est très stratiée de 28 km jusqu'à très haute altitude sauf dans une
ouhe omprise entre 50-55 km où le prol thermique est prohe du prol adiabatique. La
stratiation vertiale de l'atmosphère est similaire en tous points du globe. Par la suite,
les expérienes ballons de Vega en 1985, qui ont eetué un survol du tiers de la planète
dans la ouhe de nuages (vers 50-55 km), ont onrmé que ette région est très peu stable
(Crisp et al., 1990).
Les prols vertiaux du arré de la fréquene de Brunt Vaïsala (éart au prol adia-
batique, f. setion 1.4.1.I.A) et du arré du isaillement horizontal ont été déduits de es
observations. Le premier évalue la stabilité due à la onvetion alors que le seond donne
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Figure 5.5  A gauhe : fréquene de Brunt Vaïsala dans l'atmosphère vénusienne, om-
parée à la Terre (en s
−1
)(Shubert, 1982). L'image a été faite à partir du prol adiabatique
et des données de température de Sei et al. (1980). Au milieu : détails de la fréquene de
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)(Gierash et al., 1997a).
la stabilité due à la visosité. Une orrélation forte apparaît entre es deux prols (f.
Figs. 5.5) : deux ouhes, entre 20 et 35 km environ et autour de 50-55 km sont laire-
ment instables et ave un faible isaillement vertial (Gierash et al., 1997a). La Figure
5.5.a ompare la fréquene de Brunt-Vaïsala terrestre ave elle vénusienne : on voit que
l'atmosphère terrestre est globalement plus stable du point de vue de la onvetion que
l'atmosphère vénusienne de la surfae jusque vers 60 km. L'éart au prol adiabatique
mesuré par les sondes Pioneer Venus et Vega, qui est représenté sur la Figure 5.5 de la
setion 5.5.2, montre également une zone très instable dans les premiers 8 km, e qui n'est
pas étonnant étant donné que tout hauage radiatif à la surfae destabilise généralement
les ouhes limites planétaires (Goody et al., 1989).
Le nombre de Rihardson (f. équation 1.68) a également été évalué à partir des obser-
vations Pioneer Vénus. C'est un bon indiateur de la présene d'instabilités de isaillement,
appelées instabilités de Kelvin Helmhotz (pour un Ri<1/4)(f. setion 1.6.1). Le même dé-
oupage que pour l'instabilité onvetive apparaît don, ave probablement deux ou trois
ouhes instables prises en sandwih dans des ouhes plus stables.
5.2.5 Informations sur le bilan radiatif
Les mesures de l'émission net infrarouge et de l'énergie solaire rééhie faites par l'Orbi-
teur Pioneer Venus ont onrmé que le sommet de l'atmosphère est à l'équilibre thermique.
Les sondes Pioneer Venus ont pu mesurer lors de leurs desentes dans l'atmosphère les ux
solaires montants et desendants de 64 km environ jusqu'à la surfae (Tomasko et al.,
1980a). Ces résultats ont permis d'évaluer le prol vertial d'énergie solaire absorbée : plus
de la moitié du hauage solaire se fait par absorption du rayonnement solaire entre 50 et
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Figure 5.6  Cartes méridiennes modélisées qui s'appuient sur la struture thermique
observée par Pioneer Venus. A gauhe : taux de hauage au-dessus de 55 km, dans l'hé-
misphère nord (en K/j) (Crisp, 1986). A droite : taux de hauage net (taux de hauage
absolu moins le taux de refroidissement) (en K/j)(Crisp and Titov, 1997).
70 km, et en majorité par un absorbant UV inonnu (Crisp, 1986).
Le taux de hauage solaire absolu (en moyenne diurne), au-dessus de 50 km, modélisé
par Crisp (1986) à partir des observations de Pioneer Venus est représenté sur la Figure
5.6.a. Le taux de hauage net (taux de hauage absolu plus le taux de refroidissement
infrarouge) est présenté sur la Figure 5.6.b. Au-dessus de 55 km, les régions équatoriales




Globalement, le moteur radiatif des mouvements de grande éhelle dans la basse at-
mosphère est relativement bien ompris : les gradients horizontaux de température étant
faibles, la ontribution majeure aux variations horizontales du hauage net vient de la
variation de l'insolation, selon les résultats des sondes Pioneer Venus (Tomasko et al.,
1985).
Les faibles variations latitudinales de température s'expliquent par l'eaité du trans-
port de haleur latente et de haleur sensible de l'équateur vers les ples. Cela n'est pas
seulement dû au fait que la apaité thermique massique est grande (Cp∼ 1000JK−1kg−1
dans la basse atmosphère de Vénus, prohe de la valeur terrestre), mais aussi pare que la
turbulene est probablement faible, permettant à l'advetion de la température d'être plus
eae (Crisp and Titov, 1997).
Sur Terre, la onvetion dans la troposphère transporte de l'énergie vers la base de la
stratosphère. Sur Vénus, e niveau se fait à la tropopause vers 60 km, où un fort refroidis-
sement radiatif se produit.
5.2.6 La irulation atmosphérique
A) Cirulation zonale
Variations latitudinales du vent zonal observé. Les missions Mariner 10 (1974)(Li-
maye and Suomi, 1981), Pioneer Venus (Limaye and Suomi, 1981; Limaye et al., 1982,
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Figure 5.7  Prols latitudinaux du vent zonal rétrograde (en m s
−1
) observés vers 70 km
en moyenne sur la partie élairée de Vénus par Mariner 10 en 1974 (Limaye and Suomi,
1981), par Pioneer Venus en 1979, 1982, 1980 et 1983 (Limaye et al., 1982, 1988; Belton
et al., 1991), et par Galileo en 1990 (Belton et al., 1991).
1988; Belton et al., 1991) et Galileo (1990) (Belton et al., 1991) ont mesuré dans l'UV
par suivi du déplaement des nuages, les variations latitudinales du vent zonal pour une
altitude d'environ 70 km (∼ 40 mbar) . Les prols latitudinaux obtenus orrespondent à
des moyennes sur le disque élairé du vent zonal et ne représentent don peut-être pas tout
à fait le vent zonal moyen. En eet, il était suggéré à l'époque qu'une marée thermique
pouvait avoir une amplitude atteignant une dizaine de mètres par seonde (Del Genio
and Rossow, 1990; Newman and Leovy, 1992)(f. setion 1.5.1). Ces prols sont également
moyennés sur plusieurs jours terrestres, et il a été noté que des variations temporelles
apparaissaient au sein d'une même série de mesures (Rossow et al., 1990).
Sur la Figure 5.7 sont représentés les prols latitudinaux du vent zonal observés vers 70
km par es diérentes missions. Les vents zonaux obtenus varient entre environ 70 et 110
m s
−1
de l'équateur à 50
◦
pour les diérentes époques orrespondantes aux diérentes mis-
sions (Rossow et al., 1990). Le vent zonal mesuré est rétrograde (vers l'est, dans le même
sens que la rotation solide) quelques soient les latitudes. Il déroît à plus hautes latitudes
pour s'annuler au niveau des ples. L'atmosphère de Vénus est quasiment en rotation solide.
Utilisant la relation du vent thermique (f. setion 1.4.1.II.D), Waltersheid et al. (1985)
déduit une arte méridienne (latitude-altitude) du vent zonal à partir des mesures radio





de latitude (dans les 2 hémisphères) ave u∼ 120 m s−1. Le vent zonal
déroît ensuite à mesure qu'on monte en altitude. Les auteurs suggèrent que ette dérois-
sane est due à la dissipation d'ondes de marées thermiques se propageant vertialement.
A l'aide d'un modèle semispetral, Newman et al. (1984) établissent une arte mé-
ridienne (latitude-altitude) du vent zonal dans l'hémisphère nord, à partir des données
Pioneer Venus. Il onrme la présene de jets plus forts au-dessus des nuages vers 65 km
à 40
◦
de latitude, qui atteindrait ∼120 m s−1. Ils obtiennent également les prols lati-
tudinaux du vent zonal à diérentes altitudes et à l'éhelle du globe. Il onstate alors la
présene de jets dans les deux hémisphères, plus ou moins marqués selon les altitudes : le
plus fort se situe au-dessus des nuages (vers 70 km) à 50-55
◦
ave u∼ 140 m s−1, un autre
à 15
◦
, à 65 km ave u∼ 100 m s−1 et un jet plus faible à 60 km vers 70◦ ave u∼ 95 m s−1.
On peut remarquer que le vent zonal ylostrophique issu des aluls de vent thermique
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Figure 5.8  Carte méridienne du vent zonal déduit des observations Pioneer Venus à
l'aide de l'équation du vent thermique (en m s
−1
)(Waltersheid et al., 1985).
Figure 5.9  Vents (moyennés dans le temps) observés dans le plan latitude-Ls, au sommet
des nuages (mesures de Del Genio and Rossow, 1990)(en m s
−1
). A gauhe : vent zonal.
A droite : vent méridien (positif vers le nord).
est systématiquement plus fort que dans les prols latitudinaux observés vers 70 km.
Struture horizontale (latitude-Ls) du vent zonal dans les nuages. Des artes
donnant les variations latitudinales et longitudinales du vent zonal moyenné dans le temps
ont été obtenues à partir des observations Pioneer Venus au sommet des nuages (f. Figs.
5.9)(Del Genio and Rossow, 1990). D'autres observations, eetuées à d'autres périodes,
ont ensuite donné des résultats similaires (Limaye, 1987a,b; Del Genio and Rossow, 1990).
Cette arte montre un vent zonal légèrement plus faible dans les régions équatoriales (d'une
dizaine de mètres par seonde) par rapport aux hautes latitudes.
Struture vertiale du vent zonal. Les prols vertiaux du vent zonal, obtenus par
les sondes de desente Pioneer Venus (Counselman et al., 1980), ont été une révolution
majeure pour la mise en évidene du phénomène de superrotation, ar ils montrent que
e phénomène s'étend à toute l'atmosphère : la superrotation ommene près de la surfae
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ave des vents zonaux faibles (quelques mètres par seonde) pour atteindre une entaine
de mètres par seonde au sommet des nuages (vers 70 km). L'éart entre les latitudes
peut atteindre au plus une vingtaine de mètres par seonde. Au-dessus des nuages, les
modèles dynamiques prédisent un vent zonal déroissant ave la pression, en équilibre
ave la struture thermique qui, à es altitudes, fait apparaître des ples plus hauds que
l'équateur. Vers 95 km, les vents zonaux redeviennent presque nuls (Taylor, 1980; Taylor
et al., 1981).
B) La irulation méridienne
Trois régions se distinguent dans l'étude de la irulation méridienne : une région située
dans les nuages (entre ∼50 et 70 km) qu'on appelera moyenne atmosphère ; une région
situé en dessous des nuages, appelée basse atmosphère et la région située au-dessus des
nuages, qui orrespond à la mésosphère.
a) Cirulation type ellules de Hadley dans les nuages (entre ∼50 et 70 km) :
Une irulation axisymétrique
Des mouvements d'ensemble ont été observés par les diérentes missions dans la ouhe
de nuages. En partiulier, une migration des strutures UV au sommet des nuages, s'éloi-
gnant de l'équateur et se dirigeant vers les ples dans la diretion méridienne a été observée,
ave des vitesses moyennes de l'ordre de 10 m s
−1
. Des observations dans l'infrarouge par
Galileo/NIMS ont déteté les mêmes mouvements.
Figure 5.10  Prols latitudinaux du vent méridien (en m s
−1
) observé vers 70 km en
moyenne sur la partie élairée de Vénus par Mariner 10 en 1974 (Limaye and Suomi,
1981), par Pioneer Venus en 1979, 1982, 1980 et 1983 (Limaye et al., 1982, 1988; Belton
et al., 1991), et par Galileo en 1990 (Belton et al., 1991), regroupés sur une gure de
Gierash et al. (1997a).
Variations latitudinales du vent méridien observé. Les prols latitudinaux du vent
méridien ont été mesurés par les diérentes missions de la même manière que pour le vent
zonal (f. setion 5.2.6). Ils sont représentés sur la Fig. 5.10. Ces mesures sont d'un grand
intérêt pour la aratérisation d'une irulation méridienne du type Hadley : au sommet
des nuages, on observe par le déplaement des strutures nuageuses un vent méridien dirigé
vers les ples depuis l'équateur, indiatif de la présene de la branhe supérieure de ellules
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de Hadley. Ces ellules de Hadley seraient situées dans les nuages (entre 50 et 70 km
environ).
Le vent méridien a une intensité qui varie entre ∼0 et 15 m s−1 de l'équateur à 50◦ de
latitude. Il y a également une relative homogénéité du gradient latitudinal du vent méridien
aux diérents endroits de mesure.
Carte horizontale (latitude-Ls) du vent méridien dans les nuages. On retrouve
sur la Figure 5.9.b de la setion 5.2.6.A que, globalement, les mouvements méridiens se
font vers les ples de part et d'autre de l'équateur.
La symétrie nord/sud n'est pas parfaite et la démaration entre le hangement de sens
des vitesses se fait plutt vers 15
◦
S. Dans les régions équatoriales, il y a également une
forte assymétrie pour Ls∼9◦, qui est peut-être due à la topographie (massif d'Aphrodite
Terra), induisant loalement vers 30
◦
nord et sud des vitesses méridiennes dirigées vers
l'équateur. Cette struture pourrait jouer, loalement, un rle important dans le transport
de moment inétique.
L'impression générale qui ressort de es observations est la présene de deux grandes
ellules, une dans haque hémisphère, ave une branhe asendante dans les régions équa-
toriales où l'atmosphère présente un exès de haleur, et des branhes desendantes aux
ples. La irulation se ferait à peu près horizontalement, vers les ples dans la branhe
supérieure au sommet des nuages (vers 60-70 km) et probablement vers l'équateur dans la
branhe retour (vers 50 km environ), même si ette partie n'a pas été observée. Ce type
de irulation ressemble don fortement à une irulation type Hadley sur Terre. Cette
irulation se met en plae pour redistribuer l'exédant d'énergie des régions équatoriales
vers les plus hautes latitudes (f. setion 1.4.1.I.B). C'est e qui a été observé dans les
variations thermiques latitudinales au sommet des nuages eetuées par Pioneer Venus,
onrmant l'existene d'un déit de haleur pour les régions de hautes latitudes et un
exès de haleur pour les régions équatoriales (f. Fig. 5.6. de la setion 5.2.3).
Cette irulation de Hadley sur Vénus s'étend jusqu'aux ples, ontrairement à la ir-
ulation de Hadley terrestre. En eet, sur Terre, la irulation méridienne moyenne est
fortement perturbée par la présene d'instabilités barolines au moyennes latitudes (alter-
nane de hautes et basses pressions) dues à la rotation de la planète, qui l'empêhe de
s'étendre à plus hautes latitudes. Sur Terre, la vitesse de rotation solide freine la iru-
lation de Hadley, onduisant à des gradients latitudinaux de température plus marqués
aux moyennes latitudes que sur Terre, alors que sur Vénus, les fores de Coriolis sont trop
faibles pour engendrer les instabilités barolines observées sur Terre. En terme d'équilibre
(f. setion 1.4.1.II.C), il en résulte que la omposante latitudinale de la fore entrifuge
ompense le gradient de pression mais à plus haute latitude que sur Terre.
Sur Terre, la irulation de Hadley eetue le transport de la haleur et des traeurs
jusqu'à environ 30
◦
, latitude à partir de laquelle le transport est alors relayé par les ondes
jusqu'aux ples. Sur Vénus, e transport dans les nuages se ferait don par la irulation
moyenne jusqu'aux ples.
Une autre onrmation de l'existene de ette irulation dans les nuages de Vénus a
été donnée par les premières mesures infrarouges des régions polaires par l'Orbiteur Pio-
neer Venus (f. setion 5.2.6.D). Ces observations indiquent lairement une augmentation
du ux IR au ple nord, provenant d'une région où les nuages seraient moins épais et don
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venant d'une altitude plus profonde. La ouhe de nuages serait don entrainée vers le
bas par les mouvements desendants dûs à la irulation de Hadley. Ces mouvements des-
endants induisent un réhauement adiabatique qui onduisent à une température plus
haude dans les vortex polaires (f. Fig. 5.4).
b) La région onvetive à la base des nuages autour de 50 km : Le bouillonnement
Figure 5.11  La ouhe de nuage (région onvetive) vers 50 km a été observée dans
l'IR par Galileo/NIMS en 1990 (té nuit Carlson et al., 1991). Les ouleurs indiquent la
transparene relative des nuages au rayonnement thermique issu de la basse atmosphère :
le blan et le rouge orrespondent don à des nuages mines ; le noir et le bleu a des nuages
plus épais.
La branhe retour de la irulation de Hadley dans les nuages n'a pas été observée.
Son existene a été suggérée probablement en raison des gradients latitudinaux de tem-
pérature qui deviennent importants à es altitudes (autour de 50 km). A la plae d'une
branhe retour laire, les observations faites dans les fenêtres spetrales du prohe IR par
Galileo/NIMS (té nuit) ont fourni une arte de la ouhe atmosphérique située entre 48
et 53 km à la base des nuages (f. Fig. 5.11) (Carlson et al., 1991). Cette arte donne la
transparene de l'atmosphère à ette altitude et montre que l'épaisseur optique des nuages
est loin d'être uniforme. Ces observations révélent probablement la présene de mouve-
ments asendants et desendants, faisant penser à des strutures de umulus de grande
éhelle assoiées à des mouvements onvetifs : l'air montant ondenserait et l'air desen-
dant s'évaporerait onduisant à des profondeurs optiques très variables.
Ce tableau a onduit Taylor (2006) à suggérer que sur des éhelles de temps longues,
les mouvements asendants de l'air pourraient se faire lentement un peu partout jusqu'au
sommet des nuages, où l'air est alors onduit horizontalement vers les ples pour y des-
endre de manière forte et loalisée. Une telle desription a l'avantage d'expliquer à la fois
les observations UV du sommet des nuages et les observations prohe IR vers 50 km.
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) Cirulation de la basse atmosphère (en dessous de ∼50 km) :
Le ou artistique
Figure 5.12  Prol vertial du vent méridien (en m s
−1
) mesuré par les sondes Pioneer
Venus (en m s
−1
) (Counselman et al., 1980), ave les enveloppes donnant les lois de densité
(Gierash et al., 1997a).
La irulation atmsophérique devient enore plus omplexe dans la basse atmosphère,
sous les nuages. En eet, l'enveloppe du vent méridien mesuré par les diérentes sondes
Pioneer Venus, varie de quelques mètres par seonde jusqu'à 30 km environ puis augmente
pour atteindre une dizaine de mètres par seonde vers 60 km, en alternant valeurs positives
et négatives (f. Fig. 5.12). Il n'y a don pas de signature évidente de irulation de Hadley,
mais ela provient peut-être de l'amplitude très faible attendue pour une telle irulation
sous les nuages (Gierash et al., 1997a). En raison des faibles vitesses méridiennes, il est
don diile de dégager des tendanes pour la irulation méridienne sous les nuages.
Cependant, ertains auteurs avaient quand même suggéré la présene de deux ellules
de Hadley superposées en dessous de 50 km : une, sous les nuages, qui serait indirete et
l'autre, au-dessus de la surfae, qui serait direte. Ces irulations seraient beauoup moins
intenses que la irulation qui se produit dans les nuages en raison des grandes onstantes
de temps radiatives.
Une étude en terme d'énergie inétique a été faite par Gierash et al. (1997b) pour
évaluer l'origine de l'enveloppe de e vent méridien (f. Fig. 5.12). La propagation vertiale
des ondes tendant à onserver leur énergie inétique (ρV 2/2 ∼ te), la vitesse méridienne
varie approximativement en ρ−1/2. Lorsque l'environnement devient turbulent, le taux de
dissipation de l'énergie inétique devient proportionnel à ρV 3, onduisant à un prol en
ρ−1/3. Globalement, le vent méridien a don un omportement ondulatoire, montrant peut-
être la propagation vertiale d'onde (Gierash et al., 1997a).
L'étude de la distribution des traeurs pourraient donner des ontraintes supplémen-
taires pour la ompréhension de la irulation sous les nuages (f. setions 5.9.2 et 5.3.3).
d) Cirulation mésosphérique : Une irulation subsolaire-antisolaire
Une irulation dirigée du point subsolaire vers le point antisolaire, fortement non-
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axisymétrique, a été observée par les diérentes missions dans la mésosphère (au-dessus de
∼90 km) (Bougher et al., 1997a; Widemann et al., 2007). Cette irulation est due au fort
gradient de pression entre la partie jour et la partie nuit. Une branhe retour (antisolaire-
subsolaire), d'intensité plus faible, prendrait plae à plus basse altitude, entre ∼70 et 90 km.
e) Cirulation moyenne d'ensemble
Le maximum de vent zonal se produit don entre deux régions aux régimes thermiques
très diérents, assoiées à des irulations diérentes : la mésosphère (au-dessus de ∼70
km), ave ses forts gradients latitudinaux de température et sa irulation subsolaire-
antisolaire fortement non-axisymétrique ; et la troposphère (en dessous de ∼70 km), ave
ses faibles ontrastes latitudinaux de température et sa irulation méridienne dominante
axisymétrique dans les nuages.
Figure 5.13  Shémas réapitulatifs de la irulation sur Vénus, représentés sous forme
d'une arte méridienne (latitude-altitude)(à gauhe) et en projetion sur le globe (la di-
retion du spin est vers le bas sur Vénus)(à droite). En rouge : la superrotation zonale et
son maximum au sommet des nuages. En vert : la irulation mésosphérique. En bleu : la
irulation troposphérique. Le point subsolaire est indiqué en 2 sur la gure de droite.
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C) Observations des ondes
a) Le Y ouhé assoié à des ondes planétaires
La signature du Y ouhé, observé dans l'UV au sommet des nuages (vers 70 km) par
Mariner 10 (f. Fig. 5.2), est attribuée par Belton et al. (1976b) à la présene d'une onde
planétaire se propageant vers l'ouest ave un nombre d'onde zonal 1 et une période de
∼4.2 jours terrestres. Belton et al. (1976a) furent les premiers à suggérer que ette onde
devait être une superposition d'une onde de Rossby présente aux moyennes latitudes et
d'une onde de Kelvin aratéristique des régions équatoriales, par analogie aux strutures
observées sur Terre (f. Fig. 5.14).
Figure 5.14  Combinaison d'une onde de Kelvin équatoriale et d'une onde de Rossby de
moyennes latitudes dans le hamp de pression perturbé modélisé par Belton et al. (1976a).
Le nombre d'onde zonal est de 1.
Par la suite, Del Genio and Rossow (1990) étudièrent les ondes planétaires à l'aide
des observations UV de Pioneer Venus/OCPP, au sommet des nuages (vers 65-70 km). Ils
trouvent alors une ativité ondulatoire forte dans les régions équatoriales (jusque vers 20
◦
de latitude environ), ave un onde équatoriale de période 4 jours terrestres assoiée à la
forme du Y ouhé. La vitesse de phase de ette onde serait prograde (vers l'est), de ∼15
m s
−1
relativement au vent zonal (vitesse de phase intrinsèque). La propagation prograde
et le onnement équatoriale leur indiquent que 'est une onde de Kelvin.





environ), ave soit une période identique à l'onde équatoriale, soit une période de
5.2 jours terrestres. Ces mêmes auteurs assoient alors ette onde de moyennes latitudes à
une onde de Rossby.
b) Observations des marées thermiques
Un phénomène du type marées thermiques avaient été mis en évidene pour la première
fois par Sei et al. (1980) ave les mesures Pioneer Venus, par l'observation de larges osil-
lations de la température au-dessus de 100 km environ (f. Fig. 5.4.a de la setion 5.2.3).
La marée thermique sur Vénus présente, dans les régions équatoriales, deux maxima et
deux minima, en raison de la superposition de la marée diurne et de la marée semi-diurne.
L'existene de la marée semi-diurne a été démontrée par Fels et al. (1984a,b), sur la base
des observations Pioneer Venus.
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) Résumé sur les ondes planétaires de grande éhelle observées
Rossow et al. (1990) ont resensé l'ensemble des modes observés dans l'atmosphère de
Vénus. Selon eux, quatre modes dominent : une marée diurne d'amplitude 5-10 m s
−1
; une
marée semi-diurne d'amplitude 5 m s
−1
(onstante dans le temps) ; une onde de 4 jours
terrestres dans les régions équatoriales, de nombre d'onde zonal 1, d'amplitude 5 m s
−1
et
qui varie dans le temps ; une onde de 5 jours terrestres aux moyennes latitudes, de nombre
d'onde zonal 1 et qui varie dans le temps. Les auteurs indiquent que ette onde de moyenne
latitude orrespond à une onde de Rossby.
d) Des strutures de petite éhelle, assoiées à des ondes de gravité ?
Il est intéressant de noter qu'un ertain nombre de strutures partiulières de petite
éhelle ont été observées dans l'UV au sommet des nuages (Belton et al., 1976b,a), qui sont
probablement liées à des phénomènes ondulatoires. De telles strutures sont résumées sur
la Figure 5.15.
Les eintures irumpolaires. Les "irumequatorial belts" sont des bandes parallèles
à l'équateur, très nes (moins de 50 km d'épaisseur), très longues (plusieurs entaines de
kilomètres) et transitoires (Belton et al., 1976b). Ces strutures, qui ont été observées





N) au niveau du point subsolaire.
L'origine de es strutures est enore inomprise, bien qu'elle semble liée à une ativité
ondulatoire. Un équivalent existe sur Terre, où des utuations de température assoiées à
des ondes de densité, onduisent à des phénomènes de ondensation. Sur Vénus, la présene
d'ondes de gravité, entrant en résonnane ave la propagation des utuations de densité
pourrait expliquer es strutures (Taylor, 2006). En eet, l'existene d'ondes internes de
gravité a probablement été mis en évidene par Pioneer Venus dans l'UV (f. Fig. 5.15).
Ces ondes peuvent se voir par les traes qu'elles laissent dans les nuages (bandes espaées
d'environ 200 km) (Rossow et al., 1980).
Les "bow-like waves". Ce sont des strutures en forme d'ars qui apparaissent dans les
régions équatoriales près du point subsolaire, au moment où les "irumequatorial belts"
disparaissent. Ces strutures seraient liées à l'interation entre les mouvements de onve-
tion qui se délenhent plus bas ave le vent zonal fort au sommet des nuages, générant
des ondulations dans les nuages (Belton et al., 1976b). L'origine préise reste inertaine.
Le "polar ring". L'anneau polaire orespond à de larges bandes en latitude qui séparent
les régions polaires des régions équatoriales (Belton et al., 1976b).
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Figure 5.15  En haut : observation d'un train d'ondes de gravité par Pioneer Venus
dans l'UV (Rossow et al., 1980). En bas : diérentes strutures observées dans les nuages
vénusiens (Rossow et al., 1980).
198
Chapitre II.5. Vénus
E) Les strutures de petites éhelles assoiées à de la onvetion
Figure 5.16  Cellules de onvetion observées sur Vénus par Mariner 10 dans l'UV,
montrant des ellules de onvetion (Belton et al., 1976b). Le point blan indique le point
subsolaire.
Les strutures partiulières dérites dans la setion préédente sont un exemple de
strutures de petites éhelles, probablement assoiées à la propagation d'ondes de gravité.
Elles ont une taille typique variant entre 200 et 1000 km, et ont généralement une durée
de vie ourte (de l'ordre de deux jours terrestres). Un autre type de struture de petite
éhelle est assoiée à des ellules de onvetion.
Des ellules de onvetion ont été observées par Mariner 10 dans l'UV (Belton et al.,
1976b), puis par Pioneer Venus. Belton et al. (1976b) a observé une ativité onvetive au
point subsolaire de taille horizontale variant entre 200 et 400 km, impliant des mouve-
ments de onvetion d'une quinzaine de kilomètres de profondeur (f. Fig. 5.16). La mission
Galileo onrme ensuite la présene de ellules de onvetion (Baker and Shubert, 1992),
ave une taille variant entre 250 et 1000 km, autour du point subsolaire vers 60-70 km, qui
est expliquée par une onvetion forte démarrant de la zone instable vers 50 km et péné-
trant dans la zone stable située au-dessus. Par es mouvements vertiaux de onvetion,
es auteurs expliquent ainsi l'étendue horizontale de es strutures.
F) La irulation polaire
La trajetoire polaire de Pioneer Venus a permis de faire des observations du ple
nord dans le domaine infrarouge, qui permet d'avoir à la fois la partie jour et la partie
nuit, ainsi que des observations du ple sud et de la ouverture nuageuse dans l'UV. Les
images infrarouges montrent l'émission thermique vers 68 km, alors que les images du ple
199
Chapitre II.5. Vénus
dans l'UV révèlent une ouverture nuageuse non uniforme en latitude ave une dépression
marquée au niveau du ple.
Collier froid : Les images infrarouges montrent une région irumpolaire assez sombre





N, appelé le ollier froid (f. Figs. 5.17. et 5.4.b de la setion 5.2.3), auquelle
se superposent des ples plus hauds que l'équateur, vers 90 km (f. Figs. 5.17.d).
Le diple : Le seond phénomène orrespond à deux "spots" brillants, situés à l'inté-
rieur de e ollier froid et entré sur le ple nord, qui fait penser à un diple polaire (f.
Fig. 5.17.b), mais en moyenne dans le temps, le vortex est irulaire, omme sur Terre.
La température de brillane asssoiée aux yeux du diple atteint 250 K (température la
plus élevée à ette altitude). Le diple est très instable dans le temps et il est animé d'un
mouvement de rotation très rapide, de période variant entre ∼2.8 et 3.2 jours terrestres.
Ces phénomènes polaires se traduisent par un abaissement loal de l'altitude du sommet
des nuages (de 15 km environ au-dessus du diple). Un tel hangement dans l'uniformité
des nuages est attribué à des mouvements dynamiques importants : branhe desendante
d'une ellule de Hadley (f. setion 5.2.6) et rotation rapide du vortex polaire.
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Figure 5.17  En haut à gauhe : ple sud observé par l'orbiteur Pioneer Venus dans l'UV,
ave l'enroulement aratéristique des nuages (Limaye, 1987b). En haut à droite : ple nord
observé par Pioneer Venus dans l'IR, où une forme de diple (en blan) est visible, entouré
d'une zone plus sombre, le ollier froid (Taylor, 1980). En bas : artes de température du
ple nord observé par Pioneer Venus (Taylor and Ksanfomality, 1982). A gauhe : à 75
mbar (∼ 67 km), où le ollier froid est lairement visible (en bleu). En bas à droite : à 1
mbar (∼ 90 km), ave le ple plus haud que les basses latitudes (en vert).
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G) Le problème du transport de moment inétique par la irulation
a) Moment inétique spéique mesuré par Pioneer Venus
Figure 5.18  Prol vertial de la densité de moment inétique mesuré par les sondes







La densité de moment inétique a été déduite des mesures de vent eetuées par les
sondes Pioneer Venus et est représentée sur la Figure 5.18 (Shubert et al., 1980a). Le
maximum de moment inétique en masse se situe vers 20 km en raison de la forte densité
de l'atmosphère.
Le problème du maintien de la superrotation ne se pose pas dans les mêmes termes
selon qu'on se plae au niveau des nuages (entre 50 et 70 km), où la irulation est pro-
bablement dominée par une irulation de Hadley induite par un fort hauage solaire
ou sous les nuages et dans la basse atmosphère (en dessous de 50 km), où les transferts
radiatifs se font sur des éhelles de temps beauoup plus longues, sans pour autant exlure
l'existene d'une ou plusieurs ellules méridiennes.
b) Le problème du maintien de la superrotation au niveau des nuages
Pour expliquer le gradient vertial de vent zonal orienté partout dans le même sens,
le problème du maintien de la superrotation se pose. En eet, la diusion vertiale tur-
bulente de petite éhelle a pour eet de transporter vers le bas le moment inétique et
ainsi d'annuler à terme la rotation diérentielle entre les ouhes. Pour ompenser ette
diusion vers le bas, les nombreuses études faites à e sujet (f. setion 2) ont montré que
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le transport vertial de moment inétique pouvait être eetué au niveau de la branhe
asendante d'une irulation axisymétrique type ellules de Hadley. Dans e as, il est né-
essaire de faire l'hypothèse que des ondes ramènent le moment inétique vers l'équateur
pour ompenser les pertes dues au transport méridien de moment inétique (vers les ples)
par les ellules de Hadley (Gierash, 1975).
b) Le problème du transport de moment inétique dans la basse atmosphère
Le problème est également de omprendre omment du moment inétique extérieur à
l'atmosphère a été ou est injeté dans l'atmosphère. Dans la basse atmosphère de Vénus
très dense, il est néessaire d'expliquer le méanisme qui ompense le déit de moment
inétique provoqué par la diusion trubulente vers le bas. La irulation méridienne très
faible a probablement du mal à transporter vertialement le moment inétique.
Des auteurs (Hou and Farrell, 1987) ont proposé que des ondes de gravité générées par
la onvetion près de la surfae pouvaient transporter du moment inétique vers le haut.
La struture thermique de la basse atmosphère (sous les nuages) présentait une zone de
forte stabilité entre 30 et 50 km environ (f. setion 5.2.3). Les ondes de gravité émises
près de la surfae pourraient être piégées dans ette zone et libérer leur moment inétique,
aélérant ainsi l'éoulement zonal. Une telle disussion sera reprise dans la setion 5.8.
Un autre aspet onerne le transfert de moment inétique entre la planète solide et
l'atmosphère par frition. Les prols vertiaux du vent zonal mesurés par les sondes Pioneer
Venus montrent surtout un déplaement vers l'ouest dans l'atmosphère, dans le même sens
de rotation que la planète solide. Loalement, quelques vitesses zonales progrades (dirigées
vers l'est), de faible intensité, ont été observées dans la troposphère (Counselman et al.,
1980), mais auune mesure préise de vents à la surfae n'a été faite.
Nous n'avons don pour le moment auune ontrainte observationnelle préise sur le
pompage vertial possible de moment inétique de la surfae vers l'atmosphère (f. se-
tion 2.2). D'autres méanismes peuvent également ommuniquer vertialement du moment
inétique externe à l'atmosphère omme le ouple qu'exere le Soleil sur l'atmosphère (f.
setion 1.5.1.b).
Une fois que e méanisme, qui n'a pas enore été identié, permet de fournir verti-
alement du moment inétique à l'atmosphère, l'exès de moment inétique est ensuite
probablement distribué à toutes les latitudes et maintenu par la irulation méridienne




5.2.7 Transport des omposés himiques seondaires (CO, OCS et H2O)
Contraintes observationnelles. La onnaissane des distributions himiques des om-
posés seondaires est un élément lef pour ontraindre les mouvements dynamiques de la
basse atmosphère en partiulier (en dessous des nuages). Les mesures in-situ des sondes
Pioneer Venus et Venera (Oyama et al., 1980; Krasnopolskii and Parshev, 1979; Gel'Man
et al., 1979) ont permis de ontraindre le rapport de mélange de CO dans la basse atmo-
sphère. Galileo a également fourni les abondanes de l'eau, de CO et OCS dans la basse
atmosphère (Carlson et al., 1991) et observé un enrihissement en monoxyde de arbone
au niveau des ples. Une dizaine d'années plus tard, des études spetrosopiques dans
l'atmosphère profonde (sous 60 km) sont menées sur le té nuit (Bezard et al., 1990; Pol-
lak et al., 1993; Kamp et al., 1988) dans la fenêtre à 2.3µm, permettant de ontraindre
les rapports de mélange et les pentes vertiales de CO et OCS. A plus hautes altitudes
(entre 50 et 100 km), les distributions vertiales des omposés seondaires ont également été
mesurées par les sondes Venera 11, 12 et Pioneer Venus (Krasnopolsky and Parshev, 1981).
De nombreux modèles himiques se sont ensuite développés en support des observa-
tions, an d'obtenir les prols vertiaux de es omposés seondaires (Krasnopolsky and
Pollak, 1994; Krasnopolsky, 2007; Luttermoser, 1992; Pollak et al., 1993). Le modèle de
Krasnopolsky and Pollak (1994) permet de fournir les prols vertiaux des prinipales
espèes seondaires (CO, OCS, SO2, SO3, H2SO4, H2O, et.) dans la basse atmosphère de
Vénus, en utilisant ertaines ontraintes observationnelles données par Pollak et al. (1993).
Pollak et al. (1993) ont également sorti leurs propres prols vertiaux de CO, SO2, OCS.
Leurs distributions prennent en ompte les résultats d'un ensemble de mesures dans et au-
dessus des nuages, leurs propres observations en dessous des nuages, et dans la très basse
atmosphère, sous leur limite de détetion, ils supposent des rapports de mélange onstants.
Rappels sur les méanismes prinipaux de formation des espèes seondaires.
Au-dessus des nuages, la himie est dominée par les proessus de photodissoiation dûs au
rayonnement solaire UV. La photohimie de l'atmosphère au-dessus de 60 km peut être
résumée en deux réations prinipales, omme suit (Krasnopolsky, 1986) :
CO2 + SO2 + hν → CO + SO3
3 SO2 + 2 hν → 2 SO3 + S
Le CO est don produit prinipalement dans l'atmosphère au-dessus des nuages, par
photodissoitation du CO2 et de SO2. Le dioxyde de soufre est également photodissoié
pour donner du trioxyde de soufre. Le trioxyde de soufre absorbe ensuite la vapeur d'eau
pour former de l'aide sulfurique dans la partie supérieure des nuages. Cet aide sulfurique
préipite dans les nuages et se réévapore dans la basse atmosphère haude.
La basse atmosphère de Vénus est dominée par l'équilibre thermohimique entre CO2,
CO, SO2 et OCS :
3 CO + SO2 = 2 CO2 + OCS
En dessous des nuages, le CO et le SO2 réagissent pour former OCS, dont l'abondane
roît à mesure qu'on s'enfone dans l'atmosphère. En eet, OCS est essentiellement pro-
duit à la surfae par des réations hétérogènes, transporté vertialement vers l'atmosphère
moyenne, pour y être détruite par photodissoiation (la rapport de mélange de OCS est
nul au-dessus de 40 km environ) : OCS + hν → CO + S
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Variabilité des onstituants seondaires. Les onstituants seondaires présentent de
fortes variations spatiales et temporelles, qui sont probablement liées à des mouvements
dynamiques :
 L'anhydride sulfurique (SO2), observé dans l'UV par Pioneer Venus, a montré de
fortes variations de son abondane au sommet des nuages. Esposito et al. (1984) ont
interprété es variations omme indiatives d'une ativité volanique.
 Le survol de Galileo en 1990 a fourni des mesures prohes IR, qui ont révélées un
fort gradient équateur-ple de l'abondane du monoxyde de arbone (CO) vers 35
km. Taylor (1995) a suggéré qu'il pouvait être aratéristique d'une irulation de
Hadley, qui s'étendrait de la surfae jusqu'au bas de la thermosphère vers 120 km.
 Enn la vapeur d'eau située dans la ouhe nuageuse (entre 50 et 70 km, f. se-
tion 5.2.3) a montré également une grande variabilité, probablement liée à la forma-
tion des nuages et à des proessus de dissipation.
5.2.8 La surfae
Caratéristiques générales de la topographie vénusienne
Figure 5.19  Topographie vénusienne artographiée par Magellan, ave la valeur du rayon
planétaire (en km) (Ford and Pettengill, 1992).
La mission Magellan (de 1989 à 1994) a fourni des informations très omplètes sur la
topographie vénusienne (f. Fig. 5.19 Ford and Pettengill, 1992). La surfae vénusienne est
onstitué à 70% de vastes plaines ne dépassant pas 1 km de dénivelé (Atalanta Planitia,
Lavinia Planitia, et.). Elles sont généralement parsemées de bassins, probablement des
vestiges d'aniens ratères. La aratéristique importante de la topographie vénusienne est
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la présene (à 10% environ) de grands plateaux et de montagnes très proéminents. Deux
grands plateaux se distinguent lairement :
 L'Ishtar Terra, qui est située dans l'hémisphère nord vers 70
◦
N, a une taille ompa-
rable à l'Australie. Sur e plateau ulmine le Mont Maxwell ave une hauteur de 11.8
km pour une ironférene de 750 km environ.
 Le deuxième plateau, Aphrodite Terra, s'étale en longitude dans les régions équato-
riales (légèrement au sud) ave une longueur de 15 000 km (taille de l'Amérique du
sud). Le deuxième sommet vénusien, le Mont Maat y ulmine ave une hauteur de
9 km à l'ouest du plateau et un autre avoisinne les 4 km de haut à l'est du plateau.
L'observation de lave réente par Magellan suggère que es montagnes sont peut-être
enore des volans atifs.
 D'autres petits plateaux moins étendus sont visibles, omme le Beta Regio et l'Alpha





sommets montagneux dans es régions atteignent 4 km de haut.
De grandes failles sont également visibles sur les images Magellan, très profondes (pou-
vant atteindre quelques milliers de mètres de profondeur), et qui ouvrent sur 20% la
surfae parallèlement à l'équateur. Une grande vallée s'étale à l'ouest de Ishtar Terra, qui
atteint 3 km de profondeur et 250 km de large.
La présene de points hauds observés par Magellan à la surfae montrerait que le
volanisme sur Vénus serait enore atif. 80% du relief vénusien serait d'origine volanique
(montagnes ouvertes de lave, et.).
Impat possible sur l'atmosphère
De telles strutures sont importantes à mentionner ar elles peuvent avoir un impat
sur la irulation atmosphérique. La présene possible d'une ativité volanique pourrait
également inuer sur la omposition atmosphérique, et en partiulier sur le yle du soufre,
à partir duquel déoule une partie de la himie des omposés seondaires.
Les grands plateaux, par leurs dispositions et leurs hauteurs pourraient générer des
ondes d'éhelle planétaire. Sur Terre, la haîne andine et les Roheuses réent des ondes
de Rossby de hautes latitudes. Il est possible également que les montagnes génèrent des
ondes topographiques du type ondes de gravité. Le plateau Aphrodite Terra situé le long de
l'équateur joue probablement un rle dans la dynamique vénusienne. Un tel plateau n'a pas
réellement d'équivalent terrestre, hormis peut-être à taille réduite la haîne himalayenne
(qui est située un peu plus haut en latitude, autour de 30
◦
N). Les plateaux seondaires de
part et d'autre de l'équateur pourraient également forer l'éoulement.
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5.3 Apport des observations de la mission Vénus Express (à
partir de 2006)
5.3.1 La mission
Lanée le 9 novembre 2005 depuis Baïkonour (au Kazakhstan), la sonde européenne
Venus Express n'aura mis que inq mois pour rejoindre Vénus en avril 2006. Vénus n'avait
plus reçue de visite depuis sa mise en orbite en 1994, de la sonde amériaine Magellan.
Début avril 2006, Venus Express a don amoré ave suès sa mise en orbite, une ma-
noeuvre déliate s'étalant sur plusieurs semaines qui devait l'amener sur une trajetoire
stable. Venus Express est ensuite restée omme prévu en orbite autour de la planète,
pendant deux années vénusiennes. Atuellement, elle fontionne toujours et fournira pro-
bablement enore des observations pendant quelques années (probablement jusqu'en 2010).
Venus Express est la première mission européenne à visiter la planète Vénus, les pré-
édentes missions étant amériaines ou soviétiques. C'est une mission très peu outeuse
et qui s'est mise en plae rapidement, omme l'indique son nom. Pour ela, elle a béné-
ié de opies de nombreux instruments utilisés sur Mars Express qui, elle-même, avait
proté d'éléments développés pour Rosetta (mise en orbite autour d'une omète en 2014).
Le prinipal hangement aura été d'adapter les instruments pour passer d'un milieu froid
et peu lumineux, omme sur Mars, à un milieu haud. Venus Express a don bénéié de
panneaux solaires plus petits et de systèmes d'évauation de la haleur.
Intérêt et objetifs de la mission
Venus Express a été onçue pour étudier en détail l'épaisse atmosphère qui masque en
permanene la surfae de Vénus, et permettre ainsi d'approfondir les questions qui ont été
soulevées par les préédentes missions. Ses objetifs, à terme, sont : d'assurer un suivi de
la omposition himique de la basse atmosphère dans les fenêtres prohes infrarouges ; de
faire des études ohérentes de la température et de la dynamique à diérentes altitudes, de
la surfae jusqu'à ∼200 km ; de donner les premières mesures orbitales de la distribution
de température de surfae ; d'étudier la dynamique de l'atmosphère supérieure par l'ob-
servation des émissions de l'oxygène atomique ou moléulaire, et de l'oxyde de diazote ; de
mesurer l'éhappement atmosphérique non thermique ; d'éetuer des observations ohé-
rentes de Vénus de l'ultraviolet à l'infrarouge ; et de faire, pour la première fois sur Vénus,
des mesures d'oultation stellaire ou solaire, de même que des mesures de la struture
ionosphérique.
Les prinipales questions auxquelles doit essayer de répondre Venus Express onernent
la ompréhension du fontionnement omplexe de la dynamique atmosphérique, et en par-
tiulier les auses de la superrotation et les proessus qui maintiennent le double vortex
polaire ; la ompréhension de e qui gère la struture des nuages, leur formation et leur
évolution à diérentes altitudes, ainsi que la nature des mystérieux absorbants ultraviolets
au sommet des nuages ; omprendre les proessus qui onduisent à l'état himique de l'at-
mosphère ; le rle de l'eet de serre dans l'évolution limatique de Vénus ; les méanismes
d'éhappement de l'atmosphère ; e qui a ausé le resurfaçage massif il y a environ 700 mil-
lions d'années ; pourquoi ertaines zones de la surfae sont fortement rééhissantes aux
signaux radar et y a-t-il enore une ativité volanique ou sismique.
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5.3.2 Les instruments à bord de Vénus Express et leurs rles dans la
ompréhension de l'atmosphère de Vénus
Les diérents instruments de Venus Express permettent de sonder l'atmosphère à plus
haute résolution spatiale que les préédentes missions et sur un large domaine de longueurs
d'onde.
 ASPERA-4 est un déteteur d'ions hargé d'étudier l'interation entre le vent solaire
et la haute atmosphère vénusienne. Il permet d'étudier les proessus d'éhappement
atmosphérique.
 MAG est un magnétomètre destiné à mesurer le hamp magnétique de la planète,
induit par l'interation entre le vent solaire et l'atmosphère.
 PFS est un spetromètre infrarouge apable de mesurer la température de l'atmo-
sphère entre 55 et 100 km d'altitude mais aussi elle de la surfae, permettant ainsi
d'étudier l'ativité volanique. Malheureusement, la défaillane d'un moteur a bloqué
l'instrument en position de alibration, empêhant toute observation de la planète.
 SPICAV/SOIR est un spetromètre ultraviolet et infrarouge, eetuant des oulta-
tions stellaires et solaires. Il est apable de mesurer de faibles abondanes de ompo-
sés et étudie en partiulier le yle de l'eau. Il regarde aussi les omposés soufrés et
oxygénés et détermine la densité et la température de l'atmosphère entre 80 et 180
km.
 VeRa est une radio destinée à sonder l'atmosphère et à en donner la densité, la
pression, la température de 35 km à 100 km.
 VIRTIS est un spetromètre imageur dans l'ultraviolet, le visible et le prohe infra-
rouge destiné à étudier la basse atmosphère de la surfae jusque vers 40 km, et en
partiulier la omposition. Par le suivi des nuages dans l'ultraviolet et l'infrarouge,
il permet également d'étudier la dynamique à diérentes altitudes.
 Enn, la sonde embarque une améra grand angle VMC pouvant photographier Vé-
nus de manière globale dans le prohe infrarouge, le visible et l'ultra-violet. Il étudie
ainsi la dynamique des nuages et la surfae.
5.3.3 Les grands résultats de la mission en quelques traits
Venus Express a pour le moment obtenu des résultats en aord ave les préédentes
missions. Elle se distingue ependant par la préision de ses mesures et par la ohérene
qu'elle va permettre dans les études des observations faites simultanément par diérents
instruments.
Les grands résultats qui sortent des observations de Venus Express portent sur les ob-
servations du vortex polaire sud et de sa grande variabilité, du rayonnement du dioxygène,
de l'émission non LTE, d'une nouvelle bande d'absorption assoiée à l'isotopologue 628
CO2 omme gaz à eet de serre, de la struture des nuages et des ondes, de la artogra-
phie de la température de surfae, et des distributions himiques de la basse atmosphère,
ave les omposés CO, OCS et H2O. Les observations de Venus Express vont également
permettre l'étude de la variabilité temporelle et spatiale des diérents proessus, qui se
produit en partiulier dans la basse atmosphère (abondanes, vortex polaire, et.), et qui
onduit aux mouvements moyens d'ensemble aratéristiques de l'atmosphère de Vénus
(superrotation, ellules de Hadley dans les nuages, et.).
Venus Express fournit également des observations à diérentes altitudes permettant de
faire des études "par ouhes", omme par exemple les prols latitudinaux du vent.
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A) La dynamique vue par Vénus Express
Superrotation vue par Venus Express
Venus Express/VMC et Venus Express/VIRTIS ont observé la superrotation de la
ouhe nuageuse en 3-5 jours terrestres dans le sens rétrograde (même sens de rotation
que la planète solide). Des images de suivi des nuages ont également permis d'étudier la
irulation de l'atmosphère (Limaye, 2007).
Venus Express/VIRTIS a fourni des prols latitudinaux du vent zonal à 50 km (1.74
µm, té nuit) et 70 km (400 nm, té jour) dans l'hémisphère sud (f. Fig. 5.20) (Sanhez-
Lavega et al., 2008) : le vent zonal à 50 km atteint 50-60 m s
−1
. Il est onstant en latitude
dans les régions équatoriales jusque vers 70
◦
S de latitude environ, au-delà de laquelle il
déroît fortement, jusqu'à s'annuler au ple. A 66 km, le vent zonal varie entre 90 et 120 m
s
−1
, de l'équateur jusque vers 50
◦
S de latitude. Un jet est plus ou moins présent vers 45
◦
S,
ave des vents zonaux pouvant atteindre 120 m s
−1
, pour ensuite déroîte à plus hautes
latitudes. Ces résultats sont similaires à eux qui ont été obtenus par les préédentes mis-
sions. Ces valeurs sont un peu plus élevées que elles des préedentes observations (f.
setion 5.2.6).
Cirulation méridienne
Les prols latitudinaux du vent méridien (f. Fig. 5.20) sont en aord, vers 66 km,
ave un mouvement vers les ples au niveau de la branhe supérieure de la ellule de
Hadley (Sanhez-Lavega et al., 2008). A plus basse altitude (à 47 et 61 km), le sens du
vent méridien en latitude est toujours aussi peu laire et utuant, mais globalement, la
irulation méridienne semble orientée vers les ples à basse latitude (jusque vers ∼50◦ de
latitude) et plutt vers l'équateur à plus haute latitude. Ce résultat préise les préédentes
observations (f. setion 5.2.6.b).
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Figure 5.20  A gauhe : superrotation vue par Venus Express/VMC autour du ple sud
(en fausse ouleur)(site de l'ESA, ID : SEMV24XAIPE). A droite : prols latitudinaux
du vent zonal (en haut) et du vent méridien (en bas) observés par Venus Express/VIRTIS
dans l'hémisphère sud, à 47 km (IR, 1.74 µm, té nuit, en rouge), 61 km (prohe-IR, 980




B) Le vortex polaire
Venus Express observe surtout le ple sud alors que les préédentes missions avaient
essentiellement observé le ple nord (f. setion 5.2.6). L'instrument VIRTIS permet une
observation préise du vortex polaire sud. Piioni et al. (2007) en a donné les prinipaux
résultats en omparaison de eux qui avaient été obtenus pour le ple nord.
Diple. Vu par Venus Express/VIRTIS à 5 µm, le ple sud présente une struture en
forme de S inversé, aratéristique du diple polaire qui avait été observé au ple nord par
les préédentes missions, ave es deux maxima d'intensité (f. Figs. 5.21). La rotation du
diple se fait dans le même sens que la superrotation, omme pour le vortex polaire nord,
et elle s'eetue au-delà d'un erle de 75
◦
de latitude.
La forme du diple n'est pas toujours présente. La plupart du temps, Venus Express
observe le vortex polaire ave une forme ovale, faisant penser à un nombre d'onde zonale
1. Il a même été observé un triple (f. Figs. 5.21). Cette grande variabilité est une a-
ratéristique importante du vortex polaire. Même si elle avait déjà été mise en évidene
lors des préédentes missions, Venus Express a ette partiularité de founir une meilleure
ouverture temporelle ave des observations à haute résolution spatiale.
Cette forte variabilité du vortex sud se fait sur des éhelles de temps de quelques heures.
La période de rotation du diple sud mesuré par VIRTIS est de ∼2.5 jours terrestres vers
60-65 km, e qui est un peu plus rapide que la rotation du vortex polaire nord obtenue
par Pioneer Venus (f. setion 5.2.6). Cette diérene pourrait être due à une assymétrie
entre les deux hémisphères ou bien pourrait être un indiateur de la présene d'instabilités
dynamiques.
Le entre du diple du point de vue "thermique" a été observé en déalé de 4
◦
par
rapport au ple, mais e déalage varie probablement dans le temps. VIRTIS a également
montré que e vortex polaire s'étend en profondeur dans l'atmosphère de ∼65 km jusque
vers 50 km et peut-être plus bas.
Collier froid. Le vortex sud est également entouré d'un ollier froid (f. Fig. 5.23) de la
même manière qu'au ple nord (f. setion 5.2.6) et les gradients latitudinaux de tempé-
rature sont du même ordre de grandeur dans les observations de Venus Express/VIRTIS
que dans les préédentes observations : vers 60 km, la température de brillane atteint 250
K dans le diple et 210 K dans le ollier froid.
C) Les nuages et les ondes
Deux types de régimes dynamiques selon la latitude sont mis en évidene par
l'observation des nuages. Venus Express/VIRTIS, par des observations "prohes" et
Venus Express/VMC, par des observations globales ont observé des strutures laminaires
à hautes latitudes (vers 60
◦
) pratiquement irumpolaires, sous forme de nuages très régu-
liers et longilignes, alors que les régions équatoriales apparaissent omme très turbulentes,
ave des nuages irréguliers et déformés (f. Fig. 5.22). Les strutures onvetives peuvent
atteindre plusieurs kilomètres de long. L'équipe de VMC a onlu qu'il y a probablement
une transition entre deux régimes dynamiques diérents : un régime dominé par de la
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onvetion loale à basse latitude où l'insolation est grande et un régime quasi-laminaire
à plus haute latitude.
Impat possible de la topographie. Venus Express/VIRTIS regarde également l'im-
pat possible de la topographie sur les strutures atmosphériques quand ela se présente :
ertaines images sondent l'atmosphère au-dessus de la région Alpha, qui orrespond à un
plateau ave des sommets de 4 km de haut (f. Fig. 5.23). A et endroit, on voit des
strutures atmosphériques dirigées dans toutes les diretions, mais rien n'a été onlu sur
l'origine préise de es mouvements turbulents.
Ondes. VMC et VIRTIS ont également observé des ondes de grande éhelle au niveau
des nuages (f. Fig. 5.23).
Des ondes ont été détetées par Venus Express/VIRTIS à la base des nuages (vers
47 km) par observation du rayonnement thermique et au sommet (vers 66 km) par des
mesures du ux UV rééhi (Peralta et al., 2008). Ces ondes ont été identiées par es
mêmes auteurs omme des ondes de gravité se propageant dans les ouhes stables de
l'atmosphère. Elle se propagent prinipalement vers l'ouest par rapport au ot moyen,
ave des vitesses de phases relativement faibles : autour de ∼20 m s−1 au sommet des
nuages et autour de ∼6 m s−1 en dessous. Leurs longueurs d'onde zonale varient entre 60
et 130 km.
Le ou les soures de es ondes restent inertaines. Elles ne semblent ni liées à la topo-
graphie, ni au isaillement horizontal. Il est possible, par ontre, que la onvetion joue un
rle dans le développement de es strutures (Peralta et al., 2008).
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Figure 5.21  Ple sud vu par Venus Express/VIRTIS. En haut à gauhe : dans le visible
(3.8µm) té jour à 65 km (bleu) et dans l'IR (1.7µm) té nuit à 45 km (rouge)(ID :
SEM49273R8F). En haut à droite et en bas : dans l'IR (à 5µm), vers 60 km. En haut
à droite (à un instant 0), ave une forme de triple (ID : SEMXKDM5NDF) ; en bas à
gauhe (1h plus tard), ave le diple aratéristique (ID : SEMWLDM5NDF) et en bas le
à doite (24h plus tard), ave une forme irulaire (ID : SEMKLDM5NDF). Le entre de
rotation du diple est indiqué par le point jaune dans les trois dernières images. Les images
sont tirées du site internet de l'ESA.
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Figure 5.22  A gauhe : ellules de onvetion observées par Venus Express/VMC.
L'équateur se trouve en haut de l'image (ID : SEM1T273R8F). A droite : hémisphère sud
vu par e même instrument, montrant lairement la séparation entre les deux régimes de
irulation : laminaire près du ple et turbulent aux basses latitudes (ID : SEM82SVHJCF).
Les images sont tirées du site internet de l'ESA.
Figure 5.23  Ondes et turbulene observés dans les nuages à 1.7 µm (45 km) par Venus
Express/VIRTIS. A gauhe : près du ple sud, au-delà de 55
◦
S. Les ondes sont observées
aux moyennes latitudes, et s'étendent sur près de 150 km. L'anneau sombre assoié au
ollier froid est lairement visible (ID : SEMRBD0CYTE). A droite : au-dessus de la
région Alpha (ID : SEM8N57DWZE). Les images sont tirées du site internet de l'ESA.
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D) Abondanes himiques et les impliations dynamiques
Transport des omposés CO, OCS et H2O. Dans le spetre obtenu par Venus Ex-
press/VIRTIS, les omposés seondaires, omme CO, OCS et H2O apparaissent laire-
ment. Les distributions himiques de la basse atmosphère sont observées par Venus Ex-
press/VIRTIS dans les spetres té nuit (émission thermique infrarouge)(Tsang et al.,
2007) : CO et d'autres omposés sont observés à 35 km. VIRTIS étudie les distributions
globales de es omposés, et permet d'étendre la ouverture en latitude jusqu'à 60
◦
dans
les deux hémisphères. Il permet également l'étude de leurs variabilités temporelles et spa-
tiales. Le monoxyde de arbone montre un enrihissement de 30-50% de l'équateur aux
ples, ave un maximum vers 55-60
◦
, omme e qu'avait observé par Galileo/NIMS (Col-
lard et al., 1993). Les mesures à plus haute résolution spetrale depuis la Terre, ave
IRTF/SpeX avaient également observé un enrihissement similaire dans l'hémisphère sud,
et observé une antiorrélation entre les variations latitudinales de CO et OCS, entre 40
◦
S et
l'équateur. Les gradients vertiaux de CO et OCS sont également déduits des observations
(Marq et al., 2005; Marq and Enrenaz, 2006).
Cet enrihissement onforte l'hypothèse de l'existene d'une irulation du type ellules de
Hadley, ave une branhe asendante dans les régions équatoriales et des branhes desen-
dantes au niveau des ples. Selon es mêmes auteurs, la variabilité dans l'abondane de
CO a également des impliations dynamiques.
E) Température de surfae
Figure 5.24  Température de surfae mesurée par Venus Express/VIRTIS et Magellan
dans l'hémisphère sud (site de l'ESA, ID : SEMNVYPJNVE).
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VIRTIS a eetué des observations de la température de surfae de l'hemisphère sud,
de la même manière que Magellan (f. Fig. 5.24). Les observations des deux missions, qui
montrent une bonne orrélation, sont prises au-dessus du plateau de Themis qui s'étend
vers 35
◦
de latitude. Cette région a eu une forte ativité volanique dans le passé et peut-
être enore maintenant. On y voit également la région de Phoebe, qui est également un
haut plateau où la plupart des sondes soviétiques avaient atterri. Les régions plus froides
(plus sombres) orrespondent aux reliefs. Des strutures géologiques diverses, prohes de
elles déjà identiées auparavant ont ainsi été observées par Venus Express/VMC.
5.3.4 Les questions en suspens
Diérentes théories dynamiques ont été proposées pour herher à interpréter ertaines
partiularités observées dans la struture thermique de Vénus :
 a) Les disontinuités dans le prol vertial d'éart au prol adiabatique, et don
dans la stabilité vertiale observées par toutes les sondes, ont été expliquées par une
superposition de ellules de Hadley.
 b) L'observation de la propagation vertiale des marées thermiques montre que la
propagation de la marée semi-diurne est dominée par elle de la marée diurne. Pour
expliquer ette observation, une variante de la théorie terrestre des marées thermiques
a été développée dans les onditions de Vénus (Fels et al., 1984a). Sur Terre, 'est la
marée semi-diurne qui présente un signal fort.
 ) Les fortes variations latitudinales de température entre 60 et 100 km, ave des
ples plus hauds que l'équateur seraient dues à des gradients thermiques loin de
l'équilibre radiatif. Les ples hauds sur Vénus, Titan et la Terre sont dûs à du
hauage adiabatique, lié aux mouvements d'air desendants.
Ces points sont intéressants à mentionner, ar ils néessitent d'être mieux ompris et
en partiulier le modèle que nous avons développé permettra de les tester.
5.4 Les MCGs de l'atmosphère de Vénus
5.4.1 Les modèles vénusiens
I) Modéliser l'atmosphère de Vénus
Les premiers modèles Vénus
Kalnay de Rivas (1973, 1975) a eetué les premières simulations 2D de la irulation
vénusienne à l'aide d'un modèle de Boussinesq, an de tester l'hypothèse de Gierash
(1975). Elle a étudié les eets de la rotation et du hauage solaire sur la irulation, et
obtenu une irulation type Hadley ave un transport de moment inétique vers les ples
dans la branhe supérieure. Le fort isaillement génère un vent rétrograde au-dessus des
nuages (de l'ordre de 10 m s
−1
), qui reste beauoup trop faible en intensité mais qui est
déjà indiatif des proessus de base.
Young and Pollak (1977) ont développé le premier MCG Venus et sont les premiers
à reproduire le phénomène de superrotation ave des vents zonaux de l'ordre de ∼ 100 m
s
−1
. Cependant, omme faisaient remarquer Rossow et al. (1980), leur modèle soure d'une
physique pas omplètement réaliste, dans la mesure où d'une part la struture thermique
est xée et d'autre part la paramétrisation de la diusion vertiale induit une tronature
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trop sévère : il n'y a pas assez de modes harmoniques qui sont expliitement alulés dans
le modèle selon es auteurs, e qui leur fait dire que le modèle ne résoud pas assez de
proessus dynamiques. Ces remarques poussent Rossow et al. (1980) à émettre des doutes
quant à la validité des onlusions de Young and Pollak (1977).
D'autres MCGs d'une atmosphère type terrestre ave la vitesse de rotation de Vénus
sont ensuite développés, tous ave un forçage thermique. Ces modèles présentent tous une
faible superrotation (rossow, 1983; Del Genio et al., 1993; Del Genio and Zhou, 1996;
Tourte, 1984) et onrment le méanisme de Gierash (1975) et Rossow and Williams
(1979) (GRW, f. setion 2.6.1.A). De es études sont ressorties les onlusions suivantes :
pour obtenir une superrotation équatoriale, il faut que l'atmosphère supérieure soit forte-
ment déouplée de la basse atmosphère, an de limiter les proessus de frition, et que la
résolution du modèle soit assez ne, an de onserver orretement le moment inétique
dans l'atmosphère modélisée. La dissipation dans le modèle doit être la plus faible possible,
e qui risque alors d'être moins réaliste.
Les modèles réents
Tous les modèles réents, hormis elui que nous développons et elui d'Ikeda et al.
(2008), utilisent un forçage thermique (hauage de l'atmosphère moyenne et ontrastes
latitudinaux de température). Ils onrment tous le méanisme de GRW.
Parmi les modèles réents, on peut distinguer les modèles vénusiens développés à partir
des modèles de prévision limatique terrestre omme : le modèle WRF (Weather Researh
and Foreasting) de Calteh ; le modèle CAM (Community Atmosphere Model, ou mo-
dèle NCAR), en ours de développement, qui va utiliser le ode de transfert radiatif que
nous utilisons (suite à une ollaboration) ; et le modèle que nous développons au LMD. Ces
deux derniers modèles visent à modéliser la superrotation en utilisant un transfert radiatif
approprié à l'atmosphère de Vénus.
Les autres modèles développés atuellement utilisent tous un forçage radiatif ad ho
(hamp de température presrit). Parmi eux, nous avons les modèles anglo-saxons : le
modèle d'Oxford (Lee et al., 2005, 2007; Lee, 2006b) ; le modèle EPIC (Expliit Plane-
tary Isentropi Coordinate) développé à l'Université de Louisville (Dowling et al., 2006;
Dowling, 2007) ; et un modèle vénusien simplié, développé à partir du modèle de NASA
ARIES (Hollingsworth et al., 2007).
Les modèles japonais (de Messieurs Yamamoto et Takahashi) se plaent également
dans ette atégorie, et sont très ompétitifs. Leurs modèles sont basés sur la version 5.6
du MCG du Center for Climate System Researh/National Institute for Environmental
Study (Numagitu et al., 1995). Il s'agit de modèles spetraux, à la diérene des modèles
présentés préédemment (sauf elui d'Oxford). Le modèle spetral T10 (Yamamoto and
Takahashi, 2003a, onstitués de 50 ouhes de 0-90 km, de résolution 32x16) présente des
vents zonaux maximum de ∼100 ms−1 à 60 km à ±60◦. Selon es auteurs, e sont les ondes
(Rossby, mixtes Rossby-gravité et gravité) qui jouent le rle de la diusion dans le méa-
nisme de Gierash (1975) lors du transport horizontal de moment inétique. La propagation
vertiale des ondes de gravité ralentit la superrotation au sommet des nuages. Le modèle
spetral T21 (Yamamoto and Takahashi, 2003b) permet des études plus preises des ondes
équatoriales. Dans e modèle, ils obtiennent l'onde à 4 jours terrestres (ontrairement au
modèle T10). Yamamoto and Takahashi (2004); Takagi and Matsuda (2007) ont également




Un modèle réent de irulation général vénusien est développé par Ikeda et al. (2008).
Il utilise une autre méthode que elle que nous utilisons pour aluler la température de
manière ohérente. Ils obtiennent une superrotation ave un maximum de vents zonaux
dans les régions équatoriales au-dessus des nuages. Les marées thermiques jouent un rle
important dans leur modèle pour le transport horizontal de moment inétique et les ondes
de gravité qui sont paramétrées ontribuent à maintenir la superrotation dans la basse
atmosphère (sous les nuages) aux endroits où elles sont absorbées.
Les diérentes études sur l'inuene de la topographie ont onduit à des onlusions di-
verses et parfois opposées : Dowling et al. (2006); Dowling (2007) ont trouvé que l'intensité
de la superrotation était réduite par la prise en ompte de la topographie, par opposition
aux onlusions de Yamamoto and Takahashi (2004); Takagi and Matsuda (2007).
II) Modélisation des traeurs
Yung and Demore (1982) ont modélisé les prols vertiaux des omposés seondaires à
l'aide d'un modèle photohimique 1D et Yung et al. (2008) ont obtenu la distribution de
OCS (arte latitude-altitude) dans la basse atmosphère de Vénus ave un modèle 2D, pour
lequel la irulation résiduelle et les oeients de diusion turbulente sont xés et sont
eux du modèle de Lee et al. (2007). La distribution de OCS obtenue est ohérente ave
une soure à la surfae et un transport vertial vers le haut dans les régions équatoriales
où l'air est enrihi en OCS, et vers le bas dans les régions polaires où l'air est appauvri en
OCS, en aord ave le gradient méridien observé.
Pour modéliser orretement les espèes seondaires sur Vénus, il est néessaire de bien
représenter à la fois les proessus de photohimie et de transport qui sont en ompétition,
omme sur Titan.
5.4.2 Caratéristiques de la simulation Vénus utilisée
I) Caratéristiques générales et diultés renontrées
De nombreuses diultés ont été renontrées lors du développement du modèle vénusien
et ne sont pas enore toutes résolues. Nous allons don présenter l'état d'avanement du
modèle et les problèmes renontrés au moment où j'ai eetué le travail d'analyse qui sera
présenté ii. Depuis, de nouveaux tests ont été eetués pour lesquels nous allons indiquer
les prinipales aratéristiques.
Le modèle vénusien a tourné pendant 250 jours Venus, ave la topographie issue des
données Magellan, et dégradée à la résolution du MCG (f. Fig. 5.25), ave le yle diurne,
ave un Cp onstant et en utilisant une matrie des ξ (f. setion 3.5.3) qui prend en ompte
la dépendane en latitude de l'altitude du sommet des nuages. Cette matrie des ξ utilisée
présente un défaut : elle onduit à une température de surfae trop faible par rapport aux
observations VIRA (680 K au lieu de 730 K environ) et fait apparaître un oude dans les
nuages qui n'est pas vraiment réaliste (minimum vers 55 km) (f. Fig. 5.26), mais ompte-
tenu des inertitudes sur les données spetrosopiques utilisées, le hamp de température
modélisé obtenu à partir d'un transfert radiatif omplet est satisfaisant dans l'ensemble.
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Figure 5.25  Topographie issue des données Magellan (f. Fig. 5.19) ajustée à la résolu-
tion du MCG Vénus (en km).
Dans les prols de température observée (Sei, 1982b), auune inversion n'est présente,
sauf à hautes latitudes, au niveau du ollier froid (f. Fig. 5.26.b). Hormis es imperfetions
sur la struture thermique, un état presque stationnaire est atteint ave une superrotation
satisfaisante, et ave un moment inétique quasiment stabilisé (ayant atteint une valeur
onstante dans le temps). Le problème qui s'est présenté à e moment là, était la présene
d'instabilités numériques à la base des nuages, qui nous auraient posé des diultés pour
l'étude des ondes en partiulier.
Figure 5.26  Prol vertial de température dans le MCG Vénus en moyenne zonale et
temporelle sur 1 jV (en K) à l'équateur (à gauhe) et prols vertiaux de température
observés par Pioneer Venus (à droite) (Sei, 1982b).
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Nous avons don utilisé ette simulation à 250 jours Vénus, eetuée pendant l'été
2007, omme état initial pour une nouvelle simulation : nous avons refait tourner le modèle
sur une trentaine de jours vénusiens, en introduisant une haleur spéique, Cp, variable
(f. setion 3.4.3), e qui a permis de s'aranhir des instabilités numériques. Un autre
problème est apparu alors : le moment inétique ne se maintient plus et diminue progres-
sivement dans le temps. Les simulations ne permettant pas de reproduire la stabilité de la
superrotation obtenue préédemment, plusieurs hypothèses ont été émises pour essayer de
erner les problèmes, mais auune réponse laire n'est ressortie de es études. Le modèle
utilisé ii n'est don pas, pour le moment, satisfaisant en terme de modélisation réaliste
de l'établissement de la superrotation. Cependant, étant donné que la simulation utilisée
est en superrotation, l'étude des méanismes qui maintiennent ette superrotation (à un
instant donné) en terme de transport de moment inétique au sein de l'atmosphère garde
un ertain sens.
A e stade, la température moyenne n'est pas enore stabilisée et roît lentement dans
le temps, mais en raison de la hute du moment inétique, nous avons hoisi de ne pas
faire tourner trop longuement le modèle. Ce hoix n'aura pas un impat notable dans les
études qui seront présentées ensuite, en partiulier pour elles des ondes, puisqu'il s'agira
d'étudier les perturbations par rapport à un état moyen dont la température augmente
lentement dans le temps.
La simulation utilisée et les préautions à prendre sur la nature des résultats
obtenus. La simulation qui est présentée ii, est don repartie de et état déjà en su-
perrotation, et a tourné 30 jours Vénus supplémentaires. On l'appelera "simulation de
référene". A partir de ette simulation de référene, j'ai eetué d'autres simulations à
plus haute résolution (250 pas/jV) pour l'étude des ondes, des méanismes de transport,
de l'eet du yle diurne et de la topographie.
Au vu des problèmes présentés plus haut, nous garderons en tête que ette simulation,
qui a été disponible pour naliser mes études, n'est don pas omplètement satisfaisante. Le
développement par l'équipe d'un modèle vénusien satisfaisant n'ayant pas abouti à temps,
il faut prendre le travail qui va être présenté omme un travail de pionnier, qui montre
le type d'analyse qui peut être faite ave le modèle vénusien en ours de développement,
tout en gardant en tête l'imperfetion du modèle.
Ave ette simulation de référene disponible, je vais présenter dans ette partie les
diérents outils d'analyse que j'ai développés, et montrer qu'ils peuvent permettre de re-
trouver les prinipales aratéristiques de la irulation vénusienne moyenne et des ondes
(f. setions 5.5 et 5.7) qui ont été observées par les diérentes missions, ainsi que les
méanismes de transport de moment inétique onduisant au phénomène de superrotation
(f. setions 5.6 et 5.8).
Les études que j'ai eetué ave ette simulation, ont également été faites ave l'en-
semble des simulations qui se sont suédées. Les quelques grands résultats qui sont res-
sortis de es études, étant robustes d'une simulation à l'autre, on a fort à penser que les
méanismes qui vont être dérits ne sont pas omplètement abérrants d'autant qu'ils sont
onfortés par un ertain nombre d'observations et prohes de résultats obtenus par des
modèles newtoniens, omme elui de Lee et al. (2005) ou du groupe des japonais, tout en
étant plus réalistes en terme d'interation entre la dynamique et la struture thermique. Ce
type de omparaison grossière est également, et avant tout, un moyen de valider les outils
que j'ai développés. Il sera ependant indispensable de réévaluer e travail en appliquant
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les outils que j'ai développés à une simulation plus satisfaisante dès qu'elle sera disponible,
an de valider ou non les résultats que je vais présenter dans ette partie.
Derniers tests en date... Depuis ette simulation, plusieurs erreurs apparues lors de
l'adaptation du ode terrestre au ode vénusien, ont été retiées. Réemment, une mo-
diation de la matrie des ξ a été faite, ave un ajustement du ontinuum de CO2 dans
l'infrarouge lointain, permettant d'obtenir une température de surfae plus prohe des 730
K observés. Suite à es modiations, et à ette longue enquête qui a duré 1 an, de nouvelles
simulations sont en ours.
II) Introdution de traeurs passifs
Pendant ette thèse, j'ai introduit un shéma de traeurs dans le MCG vénus pour
mieux ontraindre les mouvements dynamiques et les méanismes de transport (Crespin
et al., 2006). Ce shéma, très modulable, permet de modéliser une himie linéaire très
simple. Selon les études envisagées, il est possible a) soit d'étudier un traeur passif très
simple qui serait transporté par les mouvements dynamiques de l'atmosphère omme un
olorant ; b) soit d'étudier le transport d'un traeur passif un peu plus élaboré pour lequel
les soures et les puits sont représentés par une relaxation du prol vertial de rapport de
mélange vers un prol vertial presrit.
Dans le premier as : des études simples ont été menées pour visualiser le transport (ou
la diusion) de traeurs passifs très simples, se omportant omme des olorants, indiatifs
des mouvements dynamiques : des bandes en latitude et altitude de traeurs de rapport de
mélange onstant sont xées, pour étudier les mouvements de grande éhelle ; d'autres sont
xées en un endroit donnée de l'atmosphère pour étudier des mouvements plus loaux...
Quelques résultats de e travail sont présentés dans la setion 5.9.1.
Dans le deuxième as : l'équilibre himique réel entre les soures et les puits d'une
espèe himique i est modélisé par une relaxation linéaire du rapport de mélange de e
omposé qi(λ, φ, z, t) vers un prol vertial xé q
0
i (z), ave une onstante de temps de






q0i (z)− qi(λ, φ, z, t)
τi
(5.1)
Le prol q0i (z) peut être hoisi pour représenter les observations de e omposé. Une
fois qu'un état stationnaire est atteint, la distribution obtenue de e traeur passif résulte
d'un ompromis entre les méanismes d'advetion par la dynamique (transport) et de la
relaxation vers le prol presrit.
Ce shéma est prohe de elui qui avait été développé pour Titan, lors de l'étude des
traeurs idéalisés (Lebonnois et al., 2001; Hourdin et al., 2004), ou sur Terre. On peut
remarquer que diérentes valeurs de τi(z) peuvent être xées en fontion de l'altitude.
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Marq et al. (2008a) a mené une étude sur les variations latitudinales de CO et OCS sous
les nuages en utilisant le Modèle de Cirulation Général Vénus développé par Lebonnois
et al. (2005, 2006,a,b), et le shéma de traeurs que j'ai adapté au modèle (Crespin et al.,
2006). La onstante de temps de relaxation, τi(z) est uniforme en altitude pour les deux
espèes himiques. Cette hypothèse est grossière, mais il faut garder en mémoire les fortes
inertitudes qui existent sur la inétique himique de la basse atmosphère vénusienne.




5.5 Cirulation moyenne modélisée
La irulation moyenne (vents zonaux moyens et irulation méridienne moyenne) or-
respond à un état de base de l'atmosphère, qui permet d'expliquer les prinipaux méa-
nismes de transport observés (transport de moment inétique et de traeurs). Elle or-
respond à un état moyenné en longitude (moyenne zonale), assimilable à une struture
axisymétrique, et moyenné en temps (moyenne temporelle). La moyenne zonale permet de
s'aranhir des perturbations longitudinales et la moyenne temporelle, des transitoires.
Je vais, dans ette partie, dresser un tableau de la irulation moyenne obtenue dans
notre Modèle de Cirulation Générale, et montrer le lien fort qui existe entre la struture
thermique et la irulation modélisées, lien qui ne peut être dérit que grâe à l'utilisation
d'un modèle de transfert radiatif adapté à Vénus omme elui que nous développons.
J'ai mené une étude préliminaire de omparaison entre la irulation moyenne modélisée
et les observations, qui ne tient pas ompte des variations entre les parties jour et nuit, pour
montrer simplement que le modèle développé n'est pas omplètement abérrant en terme
de tendanes moyennes. Une étude plus approfondie de omparaison devra être menée
quand une simulation plus satisfaisante sera disponible, en insistant partiulièrement sur
les études de la variabilité dans l'atmosphère Vénus : variabilité spatiale et temporelle qui
semble jouer un rle important dans la dynamique vénusienne, surtout pour la desription
de la irulation méridienne.
Des observations ont été eetuées à la fois dans les parties jour et nuit par les sondes
Pioneer Venus en partiulier, pour les vents (f. setion 5.2.6), de même que pour la tempé-
rature (f. setion 5.2.3). Ces observations ont indiqué d'une part que la struture vertiale
du vent zonal varie peu entre le jour et la nuit jusque vers 60 km (f. Fig. 5.32) et d'autre
part que la variabilité jour-nuit dans les prols vertiaux de température se font sentir sur-
tout dans la thermosphère, située au-delà des limites du modèle. D'une manière générale,
la variabilité des méanismes entre les tés jour et nuit étant peu ontrainte atuellement
par les observations, nous nous ontentons ii des observations disponibles, mais nous gar-
dons à l'esprit qu'une étude plus détaillée, portant spéiquement sur la variabilité devra
être faite. En partiulier, l'étude de traeurs passifs omme CO et OCS qui ont été observés
dans la basse atmosphère de Vénus (autour de 30-35 km) dans le té nuit (f. setion 5.3.3)
onstitue un premier moyen d'étude de ette variabilité.
5.5.1 Etablissement du régime de superrotation
Le fateur de superrotation a été déni dans la setion 2.1, par l'équation 2.1. Il est
traé sur la Figure 5.27 pour la simulation de référene en moyenne zonale et temporelle
sur 1 jour vénus. Intégré vertialement sur l'atmosphère (f. Fig. 5.27.b), on onstate qu'il
varie entre 4 et 10 selon la latitude, ave une valeur moyenne de 5 (qui est en dessous de
la valeur attendue de 10).
La superrotation dans le modèle se met lentement en plae : il faut ompter plusieurs
entaines de jours vénusiens pour ommener à voir le moment inétique total se stabiliser.
Pendant ette thèse, je n'ai pas étudié les méanismes d'établissement de la superrotation
dans le modèle mais plutt les méanismes de maintien de l'atmosphère en superrotation
une fois qu'elle est à peu près stabilisée.
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Figure 5.27  Fateur de superrotation du MCG Vénus en moyenne zonale et temporelle
sur 1 jV. A droite : intégré vertialement.
5.5.2 Struture moyenne de l'atmosphère modélisée une fois équilibrée
A) Struture thermique modélisée
Figure 5.28  Carte méridienne (latitude-altitude) de température dans le MCG Vénus
en moyenne zonale et temporelle sur 1 jV et de 0 à 100 km (en K)(à gauhe) et arte
méridienne déduite des observations Pioneer Venus dans l'hémisphère nord uniquement
entre 50 et 110 km environ (à droite) (Sei et al., 1985)(en K).
Caratéristiques de la struture thermique modélisée. La struture thermique mo-
délisée ave la simulation de référene est représentée sur la Figure 5.28, où est représentée
la arte méridienne (altitude-latitude) de température en moyenne zonale et temporelle
(sur 1 jV).
Sur la arte méridienne (latitude-altitude) de température déduite des observations
de Pioneer Venus (f. Fig. 5.28.b, entre 50 et 110 km seulement), un ollier froid est
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N. Une telle inversion du gradient vertial
de température est en partie représentée dans le modèle (f. Fig. 5.28.a). Ce ollier froid
joue un rle dans l'aélération vertiale du vent zonal, omme nous le disuterons dans la
setion 5.5.2..
A partir de 70 km, une inversion de température équateur-ple se produit lairement
dans es observations et qui est reproduite par le modèle. Les ples hauds montrent qu'à
es altitudes l'aélération vertiale du vent zonale prend n (f. Fig. 5.31).
Une autre aratéristique de la struture méridienne moyenne de la température mo-
délisée porte sur les faibles ontrastes thermiques latitudinaux en dessous de 50 km (de
quelques Kelvins), qui sont un peu plus faibles que dans les observations (Sei et al., 1980;
Sromovsky et al., 1985; Zasova et al., 2007). Cela montre que l'atmosphère modélisée est
très stratiée.
Il y a don trois régions dans la struture thermique modélisée de l'atmosphère de
Vénus : (a) la basse atmosphère ave de faibles ontrastes latitudinaux de température ;
(b) une zone de ollier froid dans les régions polaires vers 50-65 km ; () des ples hauds
au-dessus de 70 km. Ces ontrastes vont piloter la irulation de l'atmosphère, omme nous
le verrons dans la setion 5.5.2.C.
Figure 5.29  Coupe latitude-longitude instantanée de la température de surfae dans le
MCG Vénus, indiatif de la topographie (en K).
Température de surfae. La arte de la température de surfae est représentée sur la
Figure 5.29. Celle-i varie entre 650 et 700 K, e qui est un peu moins élevée que dans
les diverses observations. Les reliefs sont assoiés à des températures plus basses que dans
les vallées (de quelques dizaines de degrés Kelvin), omme dans les observations de Venus
Express/VIRTIS et Magellan (f. Fig. 5.24 de la setion 5.3.3), et les variations de la




B) Stabilité dans le modèle
Figure 5.30  Stabilité vertiale dans le MCG Vénus : éart au prol adiabatique (dT/dz−
g/Cp,en K m
−1
)(à gauhe) et omparaison aux observations de Pioneer Venus (à droite)
(Sei and the VEGA Baloon Siene Team, 1987)(en K m
−1
).
Instabilités onvetives dans le modèle. Le prol vertial de stabilité de l'atmosphère
vénusienne modélisé (éart au prol adiabatique) est représentée sur la Figure 5.30.a. Le
modèle présente une ouhe fortement instable onvetivement vers 50 km, en aord ave
les observations de Pioneer Venus (f. Fig. 5.30.b), mais auune ouhe instable vers 30 km
n'est modélisée.
Instabilités de isaillement dans le modèle. Le modèle présente un fort isaillement
vertial du vent horizontal vers 60 km. Dans le modèle, le nombre de Rihardson montre
la présene de deux zones d'instabilités de Kelvin Helmhotz : l'une entre 40 et 50 km et
l'autre vers 60 km (f. setion 1.6.1). Le nombre de Rihardson déduit des observations
Pioneer Venus indiquaient eetivement une zone d'instabilité de Kelvin Helmhotz vers
55-60 km, mais également vers 25 km.
Les méanismes d'instabilité (onvetive et de Kelvin Helmhotz) de la basse atmosphère
(vers 20-30 km) ne sont don pas satisfaisants dans le modèle. Ils sont fortement liés à la
fois à la struture thermique et à la distribution du vent horizontal.
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C) Éoulement zonal moyen
a) Struture moyenne du vent zonal modélisé
Figure 5.31  A gauhe : Carte méridienne (latitude-altitude) du vent zonal en moyennes
zonale et temporelle sur 1 jV (en m s
−1




, ligne pleine dans le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue
dans le sens inverse) dans le MCG Vénus. A droite : arte méridienne des ontrastes
latitudinaux de température (en K), qui montre la diérene entre la température et sa
moyenne latitudinale, ave le vent zonal moyen superposé (en m s
−1
).
La arte méridienne (latitude-altitude) du vent zonal en moyenne zonale et temporelle
(sur 1 jV) est représentée sur la Figure 5.31.a, ave la fontion de ourant superposée. Une





de latitude nord et sud, et vers 70 km d'altitude, au niveau de la zone d'inversion
du gradient latitudinal de température qui est située un peu au-dessus de la zone du maxi-
mum de forçage thermique (vers 60 km, f. Fig. 5.31.b).
Le Figure 5.32 montre le prol vertial du vent zonal modélisé à l'équateur, en om-
paraison ave les observations des sondes Pioneer Venus, faites sur les tés jour et nuit.
Globalement, le prol modélisé est en bon aord ave les observations, ave un vent zo-
nal qui roît progressivement ave l'altitude jusque vers 60 km environ où on atteint un
maximum de vent zonal. Le vent zonal reste ensuite maximum entre 60 et 80 km puis
redéroît ave l'altitude au-delà. Ces trois régions dans le vent zonal sont liées aux trois
régions qui étaient ressorties de l'étude de la struture thermique (f. setion 5.5.2). Ces
régions sont également lairement visibles sur la Figure 5.31.b : les régions équatoriales
qui sont plus haudes que les ples entre environ 50 et 70 km aélèrent le vent zonal un
peu au-dessus entre 70 et 80 km par l'équation du vent thermique pour un équilibre y-
lostrophique (f. équation 1.49 de la setion 1.4.1.II.D) ; les ples hauds situés au-dessus
de 70 km ontribuent à ralentir l'éoulement, de même qu'en-dessous des nuages. Ce type
d'étude est analogue a elle qui avait été faite ave le modèle Titan (f. setion 4.6.3).
Les prols latitudinaux du vent zonal à 50 et 70 km sont représentés sur les Figures 5.33,
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en omparaison aux observations de Venus Express/VIRTIS, qui a eetué des sondages
sur les tés jour (dans l'ultraviolet et le prohe infrarouge) et nuit (dans l'infrarouge).
A l'instar des prols observés, les prols modélisés ne présentent pas non plus de jets
très marqués à hautes latitudes. Le vent zonal hute vers les ples à partir de 60
◦
de
latitude, e qui est onrmé par les observations de Venus Express, ainsi que les préédentes
observations faites à l'éhelle du globe par Mariner 10 (Limaye and Suomi, 1981), Pioneer
Venus (Limaye et al., 1982, 1988; Belton et al., 1991) et Galileo (Belton et al., 1991).
L'intensité du vent zonal modélisé dans les nuages est également ohérent ave et ensemble
d'observations : il varie entre 100 et 120 m s
−1
vers 70 km et autour de 50 m s
−1
vers 50





Figure 5.32  Prol vertial du vent zonal dans le MCG Vénus en moyennes zonale et
temporelle sur 1 jV à l'équateur (en m s
−1
)(en haut à gauhe) et omparaison ave les
prols vertiaux des sondes Pioneer Venus, té jour et té nuit observés jusqu'à 70 km
(en haut à droite) (Shubert et al., 1980a) et entre 50 et 100 km, ave le ontraste jour-nuit
qui apparait lairement dans la mésosphère (Sei et al., 1980; Sei and Kirk, 1982; Sei,





Figure 5.33  A gauhe : observations de Venus Express dans l'hémisphère sud à 47 km,
dans l'infrarouge, té nuit (1.74 µm, rouge), à 61 km, dans le prohe-infrarouge, té jour
(980 nm, violet) et à 66 km, dans l'ultraviolet, té jour (380 nm, bleu) (Sanhez-Lavega
et al., 2008)(en m s
−1
). A droite : prols latitudinaux du vent zonal dans le MCG Vénus
en moyennes zonale et temporelle sur 1 jV, dans l'hémisphère sud, à 70 km (ligne noire)





b) Vents zonaux à la surfae
Figure 5.34  Coupes latitude-longitude instantanées du vent zonal dans le MCG Vénus
(en m s
−1
). A gauhe : à la surfae ave la topographie superposée (altitude en m). A
droite : dans les nuages à 60 km.
Il est intéressant de mentionner la présene de vents zonaux négatifs très faibles (vers
l'est) modélisés à la surfae de Vénus, de l'ordre de -0.3 ms
−1
. En instantané, la oupe
latitude-longitude de la Figure 5.34.a, qui représente le vent zonal à la surfae, ave la
topographie superposée, indique la présene de vents zonaux négatifs très loalisés, plutt
dans les vallées dépressionaires, té nuit et à très hautes latitudes (vers 80
◦
de latitude).




D) Cirulation méridienne moyenne
Figure 5.35  Cartes méridiennes du vent méridien dans le MCG Vénus en moyennes





pleine dans le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens
inverse). A gauhe : vent méridien (en m s
−1
). A droite : vent vertial (négatif vers le
haut, en Pa s
−1
).
a) Cirulation méridienne moyenne
La irulation méridienne (dans le plan latitude-altitude) modélisée est représentée sur
les Figures 5.35 ave le vent méridien et le vent vertial. La fontion de ourant ψ est
donnée par l'équation :
∂ψ
∂z
= −ρr cosφv (5.2)
où ρr est la densité de l'atmosphère, et v la moyenne zonale du vent méridien.
Dans la simulation, la irulation méridienne moyenne se ompose d'une suession
vertiale de ellules méridiennes qui s'étendent de l'équateur jusqu'aux ples. En eet, en
raison de la faible vitesse de rotation de la planète solide, l'équilibre entre le gradient de
pression et la omposante latitudinale de la fore entrifuge se fait à très haute latitude.
Ces ellules méridiennes se superposent vertialement : deux grandes ellules s'étendent
vertialement dans le sens diret de la surfae jusque vers 30-40 km ; au-dessus deux pe-
tites ellules indiretes de quelques kilomètres d'extension vertiale assurent la transition
ave les ellules de Hadley diretes situées dans les nuages entre environ 40 et ∼50-60 km,
et d'extension latitudinale limitée jusque vers ∼50◦ de latitude. La partie supérieure des
ellules de Hadley, vers 50-55 km, qui part vers les ples est très intense (f . Figs. 5.35),
en aord ave les observations qui étaient parvenues à ne mesurer que les mouvements
vers les ples, té jour (f. setion 5.2.6).
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Figure 5.36  Prols latitudinaux du vent méridien dans le MCG Vénus en moyennes
zonale et temporelle sur 1 jV à 50 km (noir), à 40 km (vert), à 35 km (rouge) et à 30 km
(bleu) (en m s
−1
)(à gauhe) et omparaison aux observations de Venus Express/VIRTIS
(Sanhez-Lavega et al., 2008)(à droite).
Les prols latitudinaux modélisés du vent méridien à diérentes altitudes sont repré-
sentés sur la Figure 5.36.a, en omparaison aux observations de Venus Express/VIRTIS
(Sanhez-Lavega et al., 2008). On voit lairement qu'un mouvement important vers les
ples se produit vers 50 km (ave des vents méridiens atteignant 4 m s
−1
, en aord ave la
branhe supérieure de ellules méridiennes diretes. Vers 40-45 km, le mouvement méridien
se fait plutt vers l'équateur et est don assoié à la branhe retour des ellules de Hadley.
Dans la basse atmosphère, vers 30 km, le mouvement méridien se fait vers les ples, en
aord ave des ellules diretes.
Un prol vertial instantané du vent méridien modélisé est représenté sur la Figure
5.37.a. L'amplitude du vent méridien instantané modélisé varie peu entre le jour et la nuit
et à diérents instants (entre ∼10 m s−1 et -10 m s−1), et il est du même ordre de gran-
deur que dans les observations des sondes Pioneer Venus, faites sur les tés jour et nuit
(Counselman et al., 1980) (f. Fig. 5.37.b). L'amplitude du vent méridien augmente ave
l'altitude, en aord ave la disussion faite dans la setion 5.2.6. Nous onstatons que la
variabilité vertiale qui a été observée par les sondes est également présente dans le modèle.
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Figure 5.37  Prol vertial du vent méridien dans le MCG Vénus instantané (en m s
−1
)






b) Struture instantanée du vent méridien
Figure 5.38  Coupes latitude-longitude instantanées du vent méridien dans le MCG Vé-
nus à 60 km. A gauhe : vent méridien (en m s
−1
). A droite : vent vertial (en Pa s
−1
,
négatif vers le haut).
Les oupes latitude-longitude instantanées des vents méridien et vertial modélisés, qui
sont représentées sur les Figures 5.38, montrent qu'il y a une grande variabilité en longitude
de la distribution de es vents.
Au point subsolaire, qui est indiqué par le maximum dans les ontours du ux solaire au
sommet, le vent méridien à 60 km (f. Fig. 5.38.a) est bien dirigé vers les ples jusqu'à 40
◦
environ et dirigé vers l'équateur à plus hautes latitudes. On onstate que es mouvements
avaient été dérits préédemment dans le adre d'une moyenne longitudinale et tempo-
relle et qu'ils ne onernent en réalité que la partie jour. Au niveau du terminateur (té
soir), les mouvements méridiens s'étendent jusqu'aux ples. Pour la partie nuit, les mou-
vements méridiens sont plus onfus. La variabilité temporelle et spatiale de es strutures
méridiennes est don grande.
Pour le vent vertial, on modélise un mouvement asendant au niveau du point sub-
solaire à 60 km (f. Fig. 5.38.b, vent vertial négatif vers le haut) et des mouvements
desendants à plus hautes latitudes, mais les mouvements sont très ahotiques, indiatifs
d'un problème plus omplexe.
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) Tendanes radiatives à l'origine de la irulation méridienne modélisée
Figure 5.39  Cartes méridiennes des variations de température en moyennes zonale
et temporelle sur 1 jV dues au bilan radiatif (hauage solaire plus le refroidissement
infrarouge)(à gauhe) et au hauage solaire seul (à droite)(en K m
−1
).
Sur les Figures 5.39 sont représentées les variations de température dues au bilan radia-
tif (hauage solaire, dT/dzsol et refroidissement infrarouge dT/dzIR) dans la simulation
vénusienne et le hauage solaire seul. Une ouhe plus froide apparait vers 50 km qui se
trouve dans la partie supérieure des ellules de Hadley. Cette ouhe a don un rle impor-
tant dans la irulation méridienne moyenne. On onstate également qu'un fort hauage
solaire se produit vers 40-45 km à la base des ellules de Hadley et vers 60 km, permettant
d'expliquer les mouvements asendants de l'air au niveau des régions équatoriales dans la
mésosphère.
En résumé dans ette simulation, l'atmosphère modélisée se divise vertialement en
diérentes régions omme dans les observations (f. setion 5.2.6), probablement gouvernées
par des régimes un peu diérents : (a) la basse atmosphère, de la surfae jusque vers 40 km
environ est gouvernée par de faibles ontrastes latitudinaux de température, assoiés à un
vent zonal relativement faible, atteignant 40 m s
−1
vers 40 km. La irulation méridienne
dans ette région est fortement inuenée par la topographie qui la rend non-axisymétrique ;
(b) la zone dans les nuages entre 40 km et un peu en dessous de 60 km est dominée
par une irulation omposée de ellules de Hadley, qui sont thermiquement dans le sens
diret, entrées sur l'équateur. La limite supérieure des ellules de Hadley (vers 50-60 km)
ainsi que le mouvement asendant dans les régions équatoriales sont bien marqués dans
le modèle et onstituent des résultats robustes d'une simulation à l'autre ; () la région
orrespondant à la mésosphère (au-delà de 60 km) présentent des vents zonaux maximum,
ave de grandes ellules méridiennes diretes s'étendant jusqu'aux ples et dominée par les
marées thermiques (f. setion 5.2.6) ; (d) une région intermédiaire apparait vers 40-45 km
ave de petites ellules méridiennes indiretes qui font le lien entre les ellules méridiennes
de la troposphère et les ellules de Hadley des nuages au-dessus.
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E) Vortex polaires pour la irulation moyenne
Le vortex polaire, qui a été disuté dans les setions 5.2.6 et 5.3.3, peut également
être étudié par les artes longitude-latitude, entrées sur les ples. Le modèle reproduit
une struture thermique similaire aux observations au niveau des ples, à l'exeption du
diple qui a été observé à l'intérieur du ollier froid dans le hamp de température. Les
Figures 5.40 montrent les artes des vortex polaires modélisées au ple nord et au ple
sud dans le hamp de température instantané. La struture thermique du modèle fait ap-
paraître lairement un ollier froid vers 55 km au ple nord (f. Fig. 5.40.a) et des ples
hauds au-dessus de 80 km (f. Figs. 5.40.b. Cette struture du ollier froid au ple nord
ne présente pas une grande variabilité dans le modèle, ontrairement aux ples hauds qui
semblent orrespondre à un méanisme relativement pontuel (qui se produit sur une durée
de quelques jours terrestres). Les observations Pioneer Venus indiquaient que le ollier froid
piquait vers 65 km, ave une amplitude d'environ 20 K ave le milieu environnant, e qui
est assez bien reproduit par le modèle, ave une amplitude d'une dizaine de Kelvins. Ces
observations faisaient apparaître des ples hauds vers 70 km (Sei et al., 1985, f. Figs.
5.17 de la setion 5.2.6). Le hauage qui se produit fortement au niveau des ples vers 80
km, et onduit à la présene de es ples plus hauds que l'équateur est peut-être lié à un
mouvement important de subsidene.
La arte des vents zonaux vus au-dessus des ples donnent des informations impor-
tantes sur la irulation générale. La Figure 5.41 montre les vents zonaux instantanés aux
ples pour diérentes altitudes (dans la basse atmosphère vers 30 km, dans les nuages vers
55 km et au-dessus vers 80 km). Des nombres d'onde zonaux apparaissent lairement sur
es gures (regarder les bords du vortex, aux latitudes prohes de 60
◦
) et déroissent à
mesure que la pression diminue : un nombre d'onde zonal de 4-5 est présent dans la tro-
posphère jusque vers 45 km, puis un nombre d'onde de 2-3 dans les nuages (entre 45 et 65
km) et enn un nombre d'onde zonal de 1 au-dessus. L'atmosphère se omporte omme un
ltre des grands nombres d'onde et ne laisse passer progressivement que les faibles nombres
d'onde. Cette déroissane en altitude du nombre d'onde zonal est probablement indiatif
de la propagation vertiale d'ondes dans ette région et ressemble peut-être à e qu'on peut
renontrer sur Terre (réhauement stratosphériques soudains). Des études plus approfon-
dies devront être faites pour omprendre e phénomène sur Vénus, lorsqu'une simulation
plus satisfaisante sera disponible.
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Figure 5.40  Vortex polaires instantanés dans le hamp de température (en K), à 55 km
(à gauhe) et à 80 km (à droite) dans le MCG Vénus au ple nord. Les ontours des erles
sont tous les 30
◦




Figure 5.41  Vortex polaires instantanés dans le hamp de vent zonal (en m s
−1
), de haut
en abs : à 30 km, à 55 km et à 80 km dans le MCG Vénus. A gauhe : ple nord. A droite :
ple sud. Les ontours des erles sont tous les 30
◦
de latitude et l'équateur orrespond au
ontour externe. Le ple est au entre.
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Figure 5.42  Vortex polaires instantanés dans le hamp de vent vertial (en Pa s
−1
) à
65 km (négatif vers le haut) dans le MCG Vénus. A gauhe : ple nord. A droite : ple sud.
Les ontours des erles sont tous les 30
◦
de latitude et l'équateur orrespond au ontour
externe. Le ple est au entre.
La arte des vents vertiaux à 65 km de la Figure 5.42 indique qu'il existe des systèmes
dépressionnaires forts au-dessus des ples, ave des vitesses asendantes fortes. Cependant,
la présene d'un diple est partiulièrement visible au ple nord (légèrement exentré), alors
que l'alternane de hautes et basses pressions aux bords du vortex polaire sud fait penser
au régime de irulation des moyennes latitudes sur Terre. En partiulier, ette struture
pourrait indiquer la présene d'une onde de Rossby vers 80
◦
de latitude dans le modèle
vénusien. Cette disussion sera reprise dans la setion 5.7.2.
F) Eets du yle diurne et de la topographie sur l'éoulement moyen
Nous allons présenter, de manière suinte, les prinipaux eets du yle diurne et de la
topographie sur la irulation moyenne modélisée, et nous nous attarderons plus partiuliè-
rement sur l'impat de es deux eets sur le transport par les ondes (f. setions 5.6.6, 5.8.4
et 5.8.5).
Eets du yle diurne
Nous avons eetué une simulation sans yle diurne à partir de la simulation de réfé-
rene qui avait tournée 280 jours Vénus, pendant 2 jours Vénus. En eetuant une simula-
tion sans yle diurne, on onstate que la struture thermique globale n'est pas fonièrement
modiée (f. Fig. 5.43). En raison de la présene de la topographie, la irulation méri-
dienne moyenne n'est pas symétrique par rapport à l'équateur, mais les deux ellules de
Hadley présentes entre 40 et 55-60 km sont des gures robustes de l'éoulement moyen.




Figure 5.43  Eets du yle diurne sur la struture moyenne dans le MCG Vénus. A
gauhe : arte méridienne (latitude-altitude) de température en moyennes zonale et tem-
porelle sur 1 jV (en K). A droite : arte méridienne du vent zonal en moyennes zonale et
temporelle sur 1 jV (en m s
−1





Globalement, l'intensité et la struture du vent zonal ne sont pas modiées dans ette
simulation sans yle diurne. Seul le gradient vertial du vent zonal vers 60
◦
et 70-90 km
est modié : le vent zonal hute ave l'altitude alors que dans la simulation de référene,
le vent zonal était plutt onstant dans ette gamme d'altitude. Cela vient du fait que les
ples hauds, dans la simulation sans yle diurne, sont légèrement plus bas que dans la
simulation de référene, induisant une déélération du vent zonal à plus basse altitude aux
hautes latitudes.
La irulation méridienne moyenne dans la simulation sans yle diurne est plus intense
que dans la simulation de référene : les mouvements asendants et desendants, ainsi que
les mouvements latitudinaux sont don renforés dans ette simulation.
Eets de la topographie
Nous avons également eetué une simulation sans topographie qui part des 250 jours
Vénus de la simulation de référene, que nous avons faite tourner pendant une trentaine
de jours Vénus supplémentaires an de la stabiliser.
La struture thermique dans ette simulation n'est pas globalement modiée (f. Fig.
5.44.a) : les régions équatoriales sont toujours plus haudes que les ples dans la partie
supérieure des nuages (entre 60 et 70 km), e qui est lié à l'aélération du vent zonal
à es altitudes (f. Fig. 5.44.b) ; les ples hauds au-delà de 80 km sont également liés
au ralentissement de l'éoulement zonal moyen ; les ontrastes de température dans la
troposphère restent faibles.
Les deux jets présents au-dessus de 60 km dans la simulation de référene sont toujours
visibles dans ette simulation sans topographie, mais ave une intensité légèrement plus
faible (∼100 m s−1).
L'impat majeur de l'absene de topographie sur l'éoulement se produit surtout sur
la irulation méridienne moyenne. Les deux ellules de Hadley sont plus étendues verti-
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Figure 5.44  Eets de l'absene de topographie sur la struture moyenne dans le MCG
Vénus. A gauhe : arte méridienne (latitude-altitude) de température en moyennes zonale
et temporelle sur 1 jV (en K). A droite : arte méridienne du vent zonal en moyennes
zonale et temporelle sur 1 jV (en m s
−1





alement : de 25 à 55-60 km, et horizontalement : de l'équateur jusqu'aux ples. Un eet
de la topographie est don de réduire l'extension latitudinale des ellules de Hadley. On
remarque enore que l'altitude du sommet des ellules de Hadley est très robuste d'une
simulation à l'autre.
La irulation méridienne moyenne est également plus intense dans la simulation sans




5.6 Méanismes de transport du moment inétique dans la
simulation stabilisée
5.6.1 Introdution
La irulation moyenne modélisée que je viens de dérire va transporter du moment
inétique dans l'atmosphère modélisée. C'est préisément e transport par la irulation
moyenne que je vais présenter dans ette partie. Dans un premier temps, on a traé la
distribution du moment inétique modélisé, e qui a permis de visualiser la zone de maxi-
mum de moment inétique liée à la superrotation (f. setion 5.6.2). Ensuite, nous avons
représenté le transport moyen (moyenné en vertial) de moment inétique par la irula-
tion méridienne moyenne et les ondes (f. setion 5.6.3), qui donne aès à des informations
sur le transport en latitude. Ensuite, j'ai herhé à loaliser les zones d'instabilités dyna-
miques à l'origine de la prodution des ondes planétaires de grande éhelle qui ramènent
en moyenne le moment inétique vers l'équateur (f. setion 5.6.4). Enn, j'ai souhaité
avoir une "vision 2D" (latitude-altitude) du transport de moment inétique par les ondes
et par la irulation moyenne. Pour ela, j'ai utilisé le diagnostique dit des "ux d'Eliassen
Palm" (f. setion 1.6.2) pour avoir les distributions spatiales de es diérents transports
(transport par les transitoires et par la irulation méridienne résiduelle) (f. setion 5.6.5).
5.6.2 Distribution modélisée du moment inétique
Figure 5.45  Cartes méridiennes du moment inétique dans le MCG vénus en moyennes









, ligne pleine dans le sens de rotation des
aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse). A droite : la densité de
moment inétique (en 109 kg m−1 s−1).
Les distributions du moment inétique spéique et de la densité de moment inétique





5.45.a) s'aumule au sommet de la branhe asendante des ellules de Hadley, situées dans




)(f. Fig. 5.45.b) est quant à elle,
maximum dans la très basse troposphère, vers 10 km, ave un maximum seondaire vers
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30 km. Ce résultat est en bon aord ave eux de Pioneer Venus, qui donne une densité
de moment inétique maximale vers 20 km, ave un maximum seondaire au-dessus (f.
Fig. 5.18 dans la setion 5.2.6).
5.6.3 Transport moyen de moment inétique par la irulation méri-
dienne moyenne et les ondes (en moyenne zonale et temporelle)
Figure 5.46  Transport moyen (en moyennes zonale, vertiale et en temporelle sur 1




), par la irula-
tion méridienne moyenne (noir)([u℄[v℄), les ondes transitoires (rouge)([u′v′℄) et les ondes
stationnaires (vert) ([u∗v∗℄).
Le transport méridien de moment inétique peut se déomposer en terme de moyenne
zonale et temporelle et d'éart à es moyennes (f. setion 1.3). Le transport méridien de
moment inétique Jφ, moyenné en temps et longitude s'érit :
[Jφ] = [vma] = [v][ma] + [v∗][m∗a] + [v′m′a]
[Jφ] = a
2 cos2 φ[v]Ω + a cosφ([v][u] + [v∗][u∗] + [v′u′])
[Jφ] = [JΩφ] + [Jrφ]
où ma est le moment inétique absolu d'une partiule, [JΩφ] est le transport méridien
planétaire de moment inétique, [Jrφ] est le transport méridien relatif de moment inétique,
a est le rayon, [v][ma] est le transport méridien par la irulation méridienne moyenne (en-
trainement + relatif), [v∗][m∗a] est le transport méridien par les perturbations stationnaires
non-axisymétriques et [v′m′a], par les perturbations temporelles, appelées transitoires.
La Figure 5.46 représente le transport moyen méridien de moment inétique par la
irulation méridienne moyenne et les ondes transitoires et stationnaires, en moyenne ver-
tiale. En eet, en moyennant vertialement le terme Jφ, le transport méridien planétaire
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de moment inétique disparaît et le transport méridien relatif de moment inétique est
analogue au transport méridien relatif de quantité de mouvement. Dans ette simulation,
les ondes stationnaires transportent peu de moment inétique horizontalement par rapport
aux ondes transitoires. Le moment inétique est en moyenne transporté vers les ples par
la irulation méridienne moyenne et vers l'équateur par les transitoires. Le maximum de
transport horizontal moyen de moment inétique se fait vers 50 km, au niveau de la branhe
supérieure des ellules de Hadley.
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5.6.4 Instabilités dynamiques de l'éoulement (inertielle et barotrope)
Figure 5.47  Cartes méridiennes des instabilités de l'éoulement dans le MCG vénus en




). A gauhe : la vortiité potentielle
absolue. A droite : la dérivée latitudinale de la vortiité potentielle absolue.
Le moment inétique qui est transporté vers le haut par la irulation méridienne
moyenne au niveau de la branhe asendante des ellules de Hadley, va s'aumuler au-
delà de 60 km, pour ensuite être redistribué horizontalement vers les plus hautes latitudes
par ette même irulation méridienne moyenne. C'est e qu'indique l'instabilité inertielle,
présentée dans la setion 1.6.1, et qui apparait sur la Figure 5.47.a, dans la arte méri-
dienne (latitude-altitude) de la vortiité potentielle absolue : là où la vortiité potentielle
s'annule, l'instabilité inertielle est présente, 'est à dire dans les régions équatoriales et aux
hautes latitudes, vers 60
◦
.
La dérivée latitudinale de la vortiité potentielle absolue révèle la présene d'instabili-
tés barotropes quand elle s'annule. Elle est représentée sur la Fig. 5.47.b, où on onstate
la présene d'instabilités barotropes sur les ans des jets, à hautes latitudes (vers 40
◦
).
De telles instabilités montrent que le moment inétique transporté par la irulation mé-
ridienne moyenne s'aumule aux hautes latitudes, rendant l'éoulement instable. Ces in-
stabilités interagissent ensuite ave l'éoulement moyen, générant ainsi des ondes qui vont
ramener le moment inétique vers l'équateur.
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5.6.5 Aélérations du vent zonal moyen par la irulation moyenne ré-
siduelle et les ondes ave les diagnostis des ux d'Eliassen Palm
L'aélération de l'éoulement moyen par les ondes peut être divisé selon les ontribu-
tions horizontale et vertiale, qui orrespondent aux omposantes horizontale et vertiale
de la divergene des ux d'Eliassen Palm (f. setion 1.6.2.I). Dans la setion 2.4, nous
avions indiqué que l'équation bilan du moment inétique pouvait se mettre sous la forme,











(maω) = div ~F +X
Elle peut se réérire sous la forme synthétique omme :
∂ma
∂t +U
∗.∇ma = div ~F +X,
où on rappelle que ma est le moment inétique absolu d'une partiule (f. setion 2.4).
Sur les Figures 5.48 sont représentées les diérents termes de l'équation i-dessus dans
le modèle Vénus.
L'aélération du vent zonal moyen par les perturbations (div ~F ) se fait si les ux
d'Eliassen Palm "EP",
~F onvergent (ontrairement à la Terre, f. setion 1.6.2.I). En ef-
fet, par onvention,
~FTerre = −~FV enus (f. setion 2.4). Sur la Figure 5.48.a est représentée
-div ~F : quand −div ~F>0 pour une onvergene, on a une aélération du vent zonal moyen.
On onstate que l'aélération par les perturbations dans le modèle vénusien se fait par
ouhes, en aord ave les remarques de Gierash et al. (1997a), mais rendent la disussion
plus diile. La struture peut même être qualiée de struture en sandwih. Vers 50 km,
les ux d'EP divergent des hautes latitudes vers l'équateur, alors qu'ils onvergent plus bas
vers 40 km et plus haut vers 60 km. Entre 60 et 65 km, la zone est plus divergente dans les
régions équatoriales qu'à hautes latitudes. Vers 70 km où se trouve les jets du vent zonal
et au-dessus, les ux d'EP onvergent dans les régions équatoriales et au niveau des jets.
Dans ette représentation, il faut noter que les aélérations vertiales et horizontales sont
onfondues.
L'aélération de l'éoulement par la irulation méridienne résiduelle est par dénition
petite par rapport à la divergene du ux d'EP (f. Fig. 5.48.b). On peut quand même voir
sur ette Figure les zones qui ontribuent à l'aélération (zone positives) et elles qui font
une déélération (zones négatives). Les zones d'aélérations sont orrélées aux branhes
asendantes des ellules méridiennes : entre 30 et 50 km, de l'équateur jusqu'à hautes
latitudes, où les ellules méridiennes troposphériques indiretes ne sont pas parfaitement
horizontales ; et au-dessus de 40 km dans les régions équatoriales. Une zone d'aélération
apparait également vers 60 km au niveau des branhes horizontales qui se trouvent au
sommet des ellules de Hadley situées dans les nuages.
Les omposantes horizontale et vertiale du ux d'EP sont représentées séparément sur
les Figures 5.48. et 5.48.d.
La omposante méridienne du ux d'EP, Fφ est bien dirigée vers l'équateur vers 50 km
et entre 60-65 km (f. Fig.5.48.). Juste en dessous de 60 km, apparait une ouhe très
ne, où les ux d'EP sont dirigés vers les ples, e qui orrespond à la zone globalement
onvergente énonée plus haut. Entre 65 et 70 km, les ux sont dirigés vers les hautes lati-
tudes, e qui pourrait indiquer que la formation des jets aux hautes latitudes à et endroit
se fait en partie par les ondes. Au-dessus de 70 km, les ondes ramènent horizontalement
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le moment inétique vers l'équateur. Dans la troposphère, le moment inétique est égale-
ment transporté vers l'équateur, ontribuant ainsi à ramener le moment inétique à basses
latitudes.
La omposante vertiale des ux d'Eliassen Palm est représentée sur la Figure 5.48.d.
Le transport vertial de moment inétique par les ondes se fait surtout dans les régions
équatoriales en dessous de 30 km environ, et s'eetue globalement vers le haut dans ette





), et se fait loalement vers le bas.




) est représentée sur les
Figures 5.48.e et 5.48.f. Le vent méridien résiduel est dirigé vers les hautes latitudes à
50 km à l'opposé au ux méridien d'EP : la irulation méridienne résiduelle transporte
don le moment inétique dans le sens opposé aux ux d'EP. Elle ramène également le
moment inétique vers l'équateur en dessous vers 45 km. De la même manière, la irulation
méridienne résiduelle transporte le moment inétique vers le haut au niveau des branhes
asendantes (f. Fig. 5.48.f).
Cette irulation méridienne résiduelle est prohe de la irulation méridienne moyenne,
représentée sur les Figures 5.35.
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Figure 5.48  Diagnosti de ux d'Eliassen Palm dans le MCG Vénus en moyenne tem-
porelle (sur 1 jV). En haut à gauhe : -div
~F (en kg s−2 m−1), ave le vent zonal moyen





à droite : U
∗.∇ma (en kg s−2 m−1)(négatif vers le haut). Au milieu à gauhe : Fφ (en kg
s
−2
)(négatif vers le ple nord). Au milieu à droite : Fz (en kg s
−2
)(négatif vers le haut).









)(positif vers le haut).
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5.6.6 Eets du yle diurne et de la topographie sur le transport de
moment inétique
Distribution du moment inétique
Figure 5.49  Cartes méridiennes du moment inétique dans le MCG vénus sans yle









, ligne pleine dans le sens
de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse). A droite :







L'absene de yle diurne n'aete pas globalement la distribution moyenne de mo-
ment inétique (f. Fig. 5.50). Le moment inétique absolu dans la simulation sans yle
diurne est un peu renforé dans les régions équatoriales (jusque vers 40
◦
) de la mésosphère
(au-dessus de 60 km), alors qu'il est réduit entre 40 et 60 km (au niveau des ellules de
Hadley), mais l'eet est faible.
L'absene de topographie, par ontre, induit une baisse notable du moment inétique :
l'intensité du moment inétique absolu passe de ∼ 110 m2 s−1 vers 80 km dans la si-
mulation de référene à ∼ 75 m2 s−1. Ce résultat est diretement lié au vent zonal (f.
setion 5.5.2). La distribution de la densité de moment inétique est également modiée,
ave un maximum non plus vers 10 km mais à la surfae et un maximum seondaire à plus
haute altitude, vers 45 km.
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Figure 5.50  Cartes méridiennes du moment inétique dans le MCG vénus sans topogra-









), ligne pleine dans
le sens de rotation des aiguilles d'une montre, ligne disontinue dans le sens inverse). A









Transport du moment inétique
La répartition des transports vertiaux et horizontaux de moment inétique par les
ondes et par la irulation méridienne résiduelle n'est globalement pas modiée dans les
simulations sans yle diurne et sans topographie (f. Figs. 5.51 et 5.52).
Les zones de onvergene et de divergene des ux d'Eliassen Palm sont inhangées.
Seules, l'intensité de es zones se trouve renforée dans les deux simulations, ave la zone
de divergene vers 50 km et la zone de onvergene vers 35 km, à hautes latitudes (f.
Figs. 5.51.a et 5.52.a). La irulation méridienne résiduelle étant prohe de la irulation
méridienne moyenne, les diérenes entre les irulations moyennes se retrouvent dans
la irulation résiduelle (f. Figs. 5.51.b et 5.52.b). Un transport horizontal de moment
inétique par les ondes (omposante latitudinale du ux d'Eliassen Palm) important se fait
dans toutes les simulations vers 50 km. Dans la simulation sans topographie, s'ajoutent des
transports horizontaux forts vers l'équateur dans la mésosphère (f. Figs. 5.51. et 5.52.).
Le transport vertial par les ondes est également renforé dans les deux simulations et sa
distribution est fortement inuenée par l'absene de topographie ou de yle diurne (f.
Figs. 5.51.d et 5.52.d). La irulation méridienne résiduelle est l'opposée du ux horizontal
d'Eliassen Palm, en aord ave le méanisme de Gierash, omme dans la simulation de
référene, et domine également vers 50km (f. Figs. 5.51.e et 5.52.e). Dans la simulation
sans topographie, la vitesse vertiale de la irulation résiduelle est globalement vers le
haut dans les régions équatoriales et vers le bas aux ples. Les assymétries observées dans
le vent vertial dans la basse atmosphère de la simulation de référene sont don dues aux
eets de la topographie (f. Fig. 5.52.f).
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Figure 5.51  Diagnosti de ux d'Eliassen Palm dans le MCG Vénus sans CD en
moyenne temporelle (sur 1 jV). En haut à gauhe : -div
~F (en kg s−2 m−1), ave le vent
zonal moyen superposé en noir. En haut à droite : U
∗.∇ma (en kg s−2 m−1)(négatif vers le




). Au milieu à gauhe :
Fφ (en kg s
−2
)(négatif vers le ple nord). Au milieu à droite : Fz (en kg s
−2
)(négatif vers








)(positif vers le haut).
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Figure 5.52  Diagnosti de ux d'Eliassen Palm dans le MCG Vénus sans topographie
en moyenne temporelle (sur 1 jV). En haut à gauhe : -div
~F (en kg s−2 m−1), ave le vent
zonal moyen superposé en noir. En haut à droite : U
∗.∇ma (en kg s−2 m−1)(négatif vers le




). Au milieu à gauhe :
Fφ (en kg s
−2
)(négatif vers le ple nord). Au milieu à droite : Fz (en kg s
−2
)(négatif vers








)(positif vers le haut).
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5.7 Les ondes dans le modèle
5.7.1 Introdution
J'ai eetué une simulation à haute résolution temporelle pour étudier, ave un éhan-
tillonage susant, les ondes de hautes fréquenes (de période de l'ordre de quelques jours
terrestres) dans le MCG Vénus. Un éhantillonage n est néessaire pour ne pas avoir
de reouvrement spetral et don voir apparaître des fréquenes qui n'existent pas. Par
exemple, la période de l'onde à 4 jours terrestres est disrétisée en 8 pas de temps, e qui
est susant, si on se réfère au ritère de Shannon.
Cette simulation est partie d'un état à 280 jours Vénus (jV), qui n'est pas enore bien
stabilisée, mais pour des raisons de temps, je n'ai pas pu attendre plus. En raison de la
grande gamme de fréquene présente dans l'atmosphère de Vénus : des marées thermiques
(diurne et semi-diurne) de l'ordre de la journée vénusienne, soit ∼ 107s jusqu'aux ondes
de plus hautes fréquenes de l'ordre de la journée terrestre (jT), soit ∼ 105s, il a été né-
essaire de hoisir un éhantillonage orret susamment n pour résoudre les ondes de
hautes fréquenes, mais également de faire tourner la simulation sur une durée susam-
ment longue pour avoir les ondes basses fréquenes. La taille du hier obtenu dépend don
d'un ompromis entre l'éhantillonage et la durée de la simulation. J'ai don fait tourné
ette simulation ave 250 pas par jour Vénus pendant 2 jours Vénus.
Nous avons vu dans la setion préédente 5.6.3, que les ondes stationnaires ontribuent
peu au transport horizontal moyen de moment inétique en omparaison ave les ondes
transitoires. Nous allons don dans ette partie nous intéresser prinipalement à l'étude de
es ondes transitoires.
Dans un premier temps, j'ai mené une analyse spetrale en transformée de Fourier pour
déterminer les fréquenes prinipales des ondes. Ensuite, par une étude basée sur le prinipe
des fenêtres glissantes, j'ai étudié tout d'abord la RMS des diérents signaux prinipaux
an de déterminer l'endroit où l'intensité des ondes est maximale, puis j'ai analysé les
traés Hovmöller assoiés aux diérentes ondes, aux endroits où leurs intensités étaient
maximales. J'appelle traé Hovmöller, tout traé en fontion du temps (ou de la fréquene).
J'ai également étudié les omposites de es diérentes ondes, en utilisant toujours ette
méthode des ltres. Les omposites sont des oupes en longitude instantanées (latitude-
longitude et altitude-longitude) qui permettent de déterminer la struture globale des ondes
étudiées. Etant donné que haque type d'ondes a une struture en longitude aratéristique
(f. setion 1.5.3), une telle étude permet ainsi de mieux ontraindre la nature de l'onde.
5.7.2 Nature des ondes modélisées
A) Analyse spetrale
Un analyse spetrale a été menée sur la simulation à haute résolution temporelle an
de déterminer les prinipales fréquenes des ondes présentes dans le modèle. Les études
ont été eetuées sur le hamp de température. Ave les hamps de vitesse méridienne et
vertiale, ou ave le géopotentiel, on obtient des résultats similaires.
En eetuant une simple transformée de Fourier (FFT) dans le temps, pour étudier les
transitoires, l'amplitude Φ d'un signal s'érit :
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Figure 5.53  Spetre de FFT en amplitude sur la température en fontion de la latitude
dans le MCG Vénus, s'éhelonnant sur des périodes de 1 jV (sur la partie gauhe de l'axe
des fréquenes) à 2 jT (sur la partie droite)(axe des absisses en fréquene, s
−1
). A gauhe :
à 65 km. A droite : à 20 km.
Φ(λ, φ, z, t) = Σ[Φ(λ, φ, z, ωn) cos(ωnt+ θn)] (5.3)
où la période T = N ∗ △T , ave △T , le pas de temps temporel et N le nombre de
points, et ωn =
2pi
T , la fréquene disrétisée de l'onde. θn est la phase disrétisée. Le spetre
en amplitude proprement dit s'érit :
Pφ(λ, φ, z, ωn) = ΦΦ
∗
où Φ∗ est le onjugué de Φ.
L'amplitude des ondes dans la simulation Vénus en fontion de la fréquene est repré-
sentée sur les Figures 5.53, à diérentes altitudes (65 km pour la gure à gauhe et 20 km
pour la gure à droite).
Deux grands types d'ondes sont don présents dans le modèle : les marées thermiques
(marée diurne de période 1 jV ou 10
7
s et marée semi-diurne de période 0.5 jV) et des ondes
de plus hautes fréquenes (plus ourtes périodes). Pour les ondes de hautes fréquenes, ap-
paraissent des ondes de périodes ∼23 jT, des ondes de périodes omprises entre 8 et 10 jT,
des ondes de périodes 4-5 jT et des ondes de périodes 2.5-3 jT. Ces ondes sont visibles à
65 km aux hautes latitudes et sous les nuages (à 20 km) dans les régions équatoriales.
B) Prinipe de la méthode des ltres/RMS
Fenêtres glissantes : Nous avons utilisé une méthode s'appuyant sur le prinipe des
fenêtres glissantes, qui permet de ltrer ertaines fréquenes. Par exemple, nous avons lissé
le signal brut de la température sur une fenêtre glissante de 0.5 jV pour obtenir séparément
le signal lissé, qui ontient toutes les fréquenes (périodes) plus petites (grandes) que la
taille de la fenêtre glissante et le signal ltré (ou résiduel) qui ontient toutes les hautes
fréquenes. Ce signal lissé donne des informations sur les ondes de basses fréquenes omme
les marées thermiques, alors que le signal ltré ontient toutes les ondes de fréquenes
(périodes) plus grandes (petites) que 0.5 jV.
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(xi − xi△T ) (5.4)
où △T est la taille de de la fenêtre glissante, qui va lisser le signal sur ette taille de
fenêtre et xi représente un hamp quelonque (température, géopotentiel, vent méridien
ou vertial, et.). Par la suite, je prendrais souvent le hamp de température. On garde
ainsi toutes les périodes inférieures à △T . n est la résolution temporelle du MCG Vénus
(250 pas/jV).
La Figure 5.54.a montre un plot temporel du signal brut du hamp de température à 50
km et à l'équateur, sur lequel est superposé le signal de température lissé sur une fenêtre de
0.5 jV. On onstate que toutes les hautes fréquenes ont été enlevées et qu'il ne reste que
les basses fréquenes, à savoir prinipalement les marées thermiques. On remarque égale-
ment que la simulation présente une dérive en température ar elle n'est pas enore bien
stabilisée. Cette dérive inue surtout sur l'évolution temporelle des mouvements moyens
que nous n'étudions pas ii. La fréquene des ondes n'est pas modiée par ette dérive mais
leur amplitude va roître légèrement dans le temps. Sur la Figure 5.54.b est représenté le
signal résiduel orrespondant.
Figure 5.54  Plots temporels du hamp de température (en K) à l'équateur à 50 km
pendant 2 jV. A gauhe : le signal brut (ligne noire), ave le signal lissé sur 0.5 jV superposé
(ligne rouge). A droite : signal résiduel d'un lissage sur 0.5 jV.
Choix de la taille de la fenêtre glissante et ltre passe-haut, passe-bas : Le hoix
de la taille de la fenêtre glissante onditionne le type de fréquenes qu'on veut étudier. Par
exemple, ave une fenêtre glissante de taille 0.5 jV, on obtient un signal lissé ontenant
la marée diurne et un signal ltré ontenant la marée semi-diurne et toutes les ondes de
plus hautes fréquenes. Le signal ltré onstitue don dans e as un ltre passe-haut de
période de oupure 0.5 jV, alors que le signal lissé orrespond à un ltre passe-bas. Plus
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la taille de la fenêtre glissante est grande (en période), plus l'eet d'érêtage, inhérant à
la méthode, est petit. Il se trouve que pour une taille de fenêtre de 0.5 jV, l'érêtage est
négligeable.
Les diérentes tailles de fenêtres glissantes utilisées, ainsi que les gammes de fréquenes
des ondes onernées sont réapitulées dans la Table 5.2.
Filtres passe-bandes : On peut obtenir un ltre passe-bande entre deux tailles de fe-







où △T1 est la taille de la fenêtre glissante 1, qui va lisser sur ette taille de fenêtre. Ave
xi − xi△T1 , on garde don toutes les périodes inférieures à △T1 (ltre passe-haut). △T2
est la taille de la fenêtre glissante 2, qui permet d'enlever toutes les périodes inférieures
à △T2 et n est la résolution temporelle du MCG Vénus. Ave ette méthode, on obtient
l'ensemble des ondes de périodes omprises entre △T1 et △T2 : △T2< T < △T1.
Taille de la fenêtre glissante, Signal résiduel Signal lissé
△T en nombre de pas (ltre passe-haut (ltre passe-bas)






128 (0.5jV) 1/2 DIURNE DIURNE
ondes HF
50 (23jT) ONDES HF DIURNE,
1/2 DIURNE
△T2=18 (∼8 jT) ONDES HF de périodes 8jT< T <30jT∗
et △T1=65 (∼30 jT)
21 (∼10jT) ONDES HF de périodes <10jT diurne, 1/2 diurne,
ondes de périodes >10jT
18 (∼8jT) ONDES HF de périodes <8jT diurne, 1/2 diurne,
+ ondes de périodes >8jT
11 (∼5jT) ONDES HF de périodes <5jT diurne, 1/2 diurne,
+ ondes de périodes >5jT
8 (∼4jT) ONDES HF de périodes <4jT diurne, 1/2 diurne,
+ ondes de périodes >4jT
4 (∼2jT) ONDES HF de périodes <2jT diurne, 1/2 diurne,
+ ondes de périodes >2jT
Tableau 5.2  Table des ltres utilisés pour l'étude des ondes du MCG Vénus (simulation
à haute résolution temporelle, 250 pas/jV). En majusule, le signal dominant, indiquant le
ltre le mieux adapté.
Prinipe de la RMS : En utilisant le signal résiduel de la température, la RMS ("Root
Mean Squared") est utilisée ii pour déterminer l'endroit où l'intensité des ondes est maxi-
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où △Tfen est la taille de la fenêtre glissante, △Trun est la durée de la simulation.
Pour étudier la nature de es diérentes ondes, nous allons eetuer un déoupage un
peu grossier de l'axe des fréquenes (f. Figs. 5.53), en séparant les marées thermiques,
les ondes de hautes fréquenes de périodes inférieures à 8jT et les ondes de plus basses
fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. Cei permettra d'eetuer des ltres
sur des fenêtres susamment larges, dont on est sûre qu'ils gardent un sens en terme
d'éhantillonage (taille de la fenêtre glissante pas trop petite).
C) Analyse des résultats de la RMS
Les Figures 5.55 représentent les RMS dans le hamp de température assoiée à dié-
rentes ondes. La Figure 5.55.a montre la RMS totale, ontenant les marées thermiques et
les ondes de hautes fréquenes. Deux maxima d'intensité des ondes sont obtenus dans le
MCG dans es onditions, à diérentes latitudes selon que l'on est au-dessus ou en-dessous
des nuages : au-dessus des nuages (vers 60-70 km) aux hautes latitudes (vers 60-65
◦
) et un
maximum seondaire sous les nuages (vers 20 km) dans les régions équatoriales. La somme
des Figures 5.55.b, 5.55. et 5.55.d explique le signal total représenté sur la Figure 5.55.a.
On onstate sur les Figures 5.55.b et 5.55. que e sont les ondes de hautes fréquenes
(de périodes inférieures à 8 jT) qui ontribuent le plus au signal total observé dans la Figure
5.55.a en-dessous de 60 km environ. Le signal est maximal pour les ondes de hautes fré-




) ave un maximum seondaire
présent vers 20 km dans les régions équatoriales.
Au-dessus de 60 km, e sont les marées thermiques qui ontribuent le plus au signal,
ave un pi d'intensité aux hautes latitudes au-dessus de 60 km et dans les régions équa-
toriales au-dessus de 80 km environ.
Etant donné que la RMS montre où l'intensité des ondes est maximale, ça indique
également où on peut étudier les propriétés des ondes ave des traés Hovmöller (f. se-
tions 5.7.2.D, 5.7.2.E et 5.7.2.F).
D) Marées thermiques
Propagation zonale. Par ette méthode des ltres, on peut étudier séparément les
ondes de basses fréquenes omme les marées thermiques , des ondes de hautes fréquenes.
Ces deux familles d'ondes sont bien aratérisées par des propagations zonales de sens
opposées : les marées thermiques se propagent vers l'est (en suivant le soleil) et les ondes
de plus hautes fréquenes se propagent vers l'ouest (dans la même diretion que la planète
solide) (f. Fig. 5.56).
Les marées thermiques sont entrées sur les régions équatoriales, omme on peut le voir
sur le signal résiduel de la température de la Figure 5.57. On voit lairement l'enveloppe
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Figure 5.55  Cartes méridiennes (altitude-latitude) de la RMS obtenues ave le signal
en température résiduel. En haut à gauhe : résidu du signal lissé sur 1 jV, ontenant
toutes les périodes inférieures à 1jV, à savoir les marées thermiques et les ondes de hautes
fréquenes. En haut à droite : résidu du signal lissé sur 8 jT, ontenant les ondes de hautes
fréquenes de périodes inférieures à 8jT. En bas à gauhe : résidu du signal lissé ontenant
les ondes de plus basses fréquenes de périodes omprises entre 8 et 30 jT. En bas à droite :
résidu du signal lissé ontenant les marées thermiques (de périodes supérieures à 30 jT).
d'un signal diurne dans laquelle s'insrit un signal semi-diurne.
Propagation vertiale. Les marées thermiques se propagent vertialement depuis le
milieu des nuages (au niveau du maximum de hauage solaire, vers 50-60 km), vers le
haut au-dessus des nuages et vers le bas en-dessous (f. Figs. 5.58.a pour la marée diurne
et 5.58.b pour la marée semi-diurne). Lee (2006b) avait obtenu un résultat similaire.
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Figure 5.56  Cartes Hövmoller (longitude-temps) pendant 2 jV, des marées thermiques
dans le MCG Vénus à 60
◦
N et 65 km, indiquant leurs propagations zonales. A gauhe :
ave un signal en température, résidu d'un lissage sur 1jV à l'équateur, où la marée diurne
est dominante. A droite : ave un signal en température, résidu d'un lissage sur 8 jT,
ontenant les ondes de périodes plus petites que 8 jT.
Figure 5.57  Cartes Hövmoller (latitude-temps) pendant 2 jV, pour les ondes équatoriales
dans le MCG Vénus. Cette gure a été obtenue ave le signal en température lissé sur 23




Figure 5.58  Cartes Hövmoller (altitude-temps) pendant 1 jV, des marées thermiques
dans le MCG Vénus, indiquant leurs propagations vertiales. A gauhe : ave un signal en
température, résidu d'un lissage sur 1jV à l'équateur, où la marée diurne est dominante.
A droite : ave un signal en température, résidu d'un lissage sur 0.5 jV à l'équateur, où la




Figure 5.59  Cartes Hövmoller pendant 2 jV, pour les ondes équatoriales dans le MCG
Vénus. A gauhe : arte (latitude-temps), obtenue ave le signal en température, résidu
d'un lissage sur 23 jT, et ontenant les ondes de hautes fréquenes à 20 km. A droite :
arte (altitude-temps), indiquant la propagation vertiale. Cette gure a été obtenue ave le
signal en température, résidu d'un lissage sur 8 jT, ontenant les ondes de hautes fréquenes
(de périodes plus petites que 8 jT) à 60
◦
N.
Les ondes équatoriales de hautes fréquenes sont situées sous les nuages. La Figure
5.59.a représente la arte Hovmöller latitude-temps d'un signal ltré, ontenant les ondes
de hautes fréquenes (de périodes inférieures à 23 jT) à 20 km, et qui sont prinipalement
situées dans les régions équatoriales.
Les ondes de hautes fréquenes se propagent vertialement depuis le sol et depuis les
nuages (vers 50 km), ave une amplitude qui roit à mesure que l'altitude augmente (f.
Fig. 5.59.b). La zone d'instabilités onvetives dans le modèle entre 40 et 50 km environ
bloque toute propagation vertiale de es ondes.
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F) Ondes de moyennes latitudes
Figure 5.60  Carte Hövmoller (latitude-temps) pendant 2 jV, pour les ondes de moyennes
latitudes dans le MCG Vénus. Cette gure est obtenue ave le signal en température, résidu
d'un lissage sur 23 jT, ontenant les ondes de hautes fréquenes à 65 km.
Alors que les ondes équatoriales sont surtout loalisées sous les nuages, les ondes de
moyennes latitudes (∼ 60◦) se trouvent dans le modèle surtout au sommet des nuages (vers
60-65 km), omme on peut le voir sur la Figure 5.60.
La propagation vertiale se fait omme pour les ondes équatoriales, de la surfae jus-
qu'au sommet du modèle.
G) Composites (strutures instantanées)
Les omposites (artes en longitude instantanées) ont été traées pour les diérents
types d'ondes que nous avons grossièrement séletionnés (f. setion 5.7.2.B). Les om-
posites permettent de déterminer la nature des ondes modélisées, par l'étude de leurs
strutures horizontales.
Coupes instantanées (latitude-longitude). Les ondes de hautes fréquenes (de pé-
riodes inférieures à 8 jT) et les ondes de plus basses fréquenes (de périodes omprises entre
8 et 30 jT) présentes toutes deux une struture horizontale similaire (f. setion 5.7.2.B) :
ave des maxima d'intensité aux hautes latitudes au-dessus des nuages et dans les régions
équatoriales en-dessous (f. Figs. 5.61). Il faut également noter que les ondes de moyennes
latitudes sont symétriques par rapport à l'équateur. Cette diérene de strutures horizon-
tales semble montrer que nous avons aaire à des ondes de nature diérentes qui pourraient
être du type ondes de Kelvin pour les ondes équatoriales et ondes de Rossby pour les ondes
de moyennes latitudes (se reporter à la setion 1.5 pour les aratéristiques de es ondes).
Les ondes de hautes fréquenes montrent un nombre d'onde zonal de 1 à toutes les
altitudes (f. Figs. 5.61.b et 5.61.). Les ondes de plus basses fréquenes ont quant à elles,
un nombre d'onde zonal de 2 au-dessus des nuages (f. Fig. 5.61.) et de 1 en-dessous
(f. Fig. 5.61.a), e qui indique qu'au sein d'une même gamme de fréquene, nous n'avons
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Figure 5.61  Composites latitude-longitude instantanées. En haut : pour les ondes de
hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT. En bas : pour les ondes de plus basses
fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. A gauhe : à 50 km. A droite : à 10 km.
probablement pas les mêmes ondes.
Cartes altitude-longitude instantanées. Les artes altitude-longitude instantanées
des hamps résiduels de température et de vent méridien à l'équateur et à 60
◦
N sont re-
présentées sur la Figure 5.62 pour les ondes de hautes fréquenes (de périodes inférieures à
8 jT) et sur la Figure 5.63 pour les ondes de plus basses fréquenes (de périodes omprises
entre 8 et 30 jT). Elles devraient permettre de déterminer la présene ou non d'ondes de
type ondes de Kelvin qui ont pour aratéristique de ne pas avoir de signal dans le vent
méridien (f. setion 1.5.3). Selon les altitudes, les ondes présentent un signal ou non.
 Pour les ondes de hautes fréquenes (f. Figs. 5.62) :
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Figure 5.62  Composites altitude-longitude instantanées pour les ondes de hautes fré-
quenes, de périodes inférieures à 8 jT. En haut : dans le signal de température. En bas :
dans le signal du vent méridien. A gauhe : à 60
◦
N. A droite : à l'équateur.
Entre 30 et 50 km environ, auun signal de propagation n'est présent dans les hamps
résiduels de température et de vent méridien, à l'équateur, e qui pourrait indiquer la
présene d'ondes de Kelvin onnées à es altitudes. En eet, la ouhe instable présente
dans le modèle vers 50 km pourrait bloquer la propagation vertiale de es ondes à plus
hautes altitudes (f. Fig. 5.30 dans la setion 5.5.2). Il ne semble pas non plus y avoir un





N, dans le vent méridien, on retrouve un nombre d'onde zonal de 2 entre 30 et 50
km (omme dans la Figure 5.61.) assoiée à une onde qui ne se propage pas vertialement, .
 Pour les ondes de plus basses fréquenes (f. Figs. 5.63) :
On retrouve omme pour les ondes de hautes fréquenes, une absene de signal entre 30 et
50 km environ dans les hamps résiduels de température et de vent méridien à l'équateur.
Il pourrait don y avoir des ondes de Kelvin de diérentes fréquenes dans le modèle.
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Figure 5.63  Composites altitude-longitude instantanées pour les ondes de plus basses
fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. En haut : dans le signal de température.
En bas : dans le signal du vent méridien. A gauhe : à 60
◦
N. A droite : à l'équateur.
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5.8 Contribution des ondes à la superrotation dans le modèle
Vénus
Les diérentes ondes que je viens d'identier (f. setion 5.7) vont ontribuer à la
superrotation de l'atmosphère modélisée en transportant du moment inétique. La question
qui se pose alors est de savoir quelle onde préisément ontribue le plus au transport
horizontal (en latitude) dérit dans la setion 5.6, et don à la superrotation. Il faut établir
si les marées thermiques jouent ou non un rle lef dans la superotation, ou bien si e sont
les ondes de hautes fréquenes qui ontribuent le plus. Il s'agit également de déterminer le
type de transport dominant : transport vertial ou horizontal.
5.8.1 Transport horizontal de moment inétique par les ondes
Nous avions vu dans la setion 5.6.3 que les transitoires ontribuaient grandement
au transport horizontal de moment inétique (par rapport aux stationnaires). Dans ette
partie, nous allons étudier quelles ondes plus préisément ontribuent à e transport.
Sur les Figures 5.64 sont représentées la densité des transports horizontaux de moment
inétique par les diérents types d'ondes dans le modèle : dans le signal total ontenant
toutes les fréquenes (f. Fig. 5.64.a), les ondes de hautes fréquenes (de périodes inférieures
à 8 jT, f. Fig. 5.64.b), les ondes de plus basses fréquenes (de périodes omprises entre
8-30 jT, f. Fig. 5.64.) et par les marées thermiques (f. Fig. 5.64.d). L'expression d'un
tel transport s'érit : ρu′v′, où la barre représente la moyenne zonale et les primes les
perturbations temporelles dans le hamp résiduel. ρ est la densité (f. setion 1.3).
Les ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT, ontribuent majoritai-
rement au transport horizontal de moment inétique des hautes latitudes vers l'équateur
ar le signal total de la Figure 5.64.a peut être expliqué par le signal des ondes de hautes
fréquenes de la Figure 5.64.b. Le maximum de e transport horizontal se fait vers 40-50
km en bon aord ave e qui avait déjà été obtenu ave les diagnostis des ux d'Elias-
sen Palm (f. Fig. 5.48.a de la setion 5.6.5). Le fait que es deux méthodes diérentes
onordent montrent la abilité des résultats obtenus.
Il se trouve plus préisément que e sont les ondes de périodes inférieures à 4 jT qui
ontribuent majoritairement au transport horizontal vers l'équateur à 50 km (non repré-
senté). Un tel résultat est très important pour la ompréhension de la dynamique vénu-
sienne (f. setion 5.2.6) : l'onde à 4 jours terrestres qui est observée dans les nuages (Y
ouhé, f. setion 5.2.6) ontribue majoritairement au transport horizontal de moment
inétique vers l'équateur dans le modèle.
Les ondes de plus basses fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT transportent
horizontalement un peu de moment inétique vers 30 km (voir l'intensité du transport sur la
Fig. 5.64. par rapport au transport total de la Fig. 5.64.a). Les marées thermiques ontri-
buent peu au transport horizontal de moment inétique dans le modèle (f. Fig. 5.64.d). Ce
résultat est également intéressant dans la mesure où il permet d'expliquer e qui maintient
la superrotation équatoriale dans la basse atmosphère et le maximum seondaire observé
dans la densité de moment inétique (f. setion 5.2.6).
Sur la Figure 5.64.e, j'ai rappelé le transport horizontal eetué par la irulation mé-
ridienne moyenne dans le modèle (signal lissé sur 1 jV), qui se fait prinipalement vers les
ples vers 50 km dans le sens opposé au transport eetué par les ondes, et vers l'équateur
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en-dessous (vers 40-45 km).
5.8.2 Transport vertial de moment inétique par les ondes
Dans le modèle, le transport vertial de moment inétique par les ondes (en densité) est
représenté sur les Figures 5.65, pour le même type d'ondes que dans les Figures 5.64. La
densité du transport vertial par les ondes s'érit : ρu′w′, ave les mêmes onventions que
préédemment. On onstate, tout d'abord, que le transport vertial de moment inétique
par les ondes est moins fort que le transport horizontal, e qui est plutt en faveur d'un
méanisme du type de elui dérit par Gierash (1975) (f. setion 2.6.1.A).
Les ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT ontribuent également
majoritairement au transport vertial de moment inétique (f. Figs. 5.65.a et 5.65.b). Ce
transport vertial par les ondes de hautes fréquenes se fait vers le bas (vent vertial né-





résultat est en aord ave elui obtenu ave la omposante vertiale du ux d'Eliassen
Palm (f. Fig 5.48.d de la setion 5.6.5).
Le transport vertial de moment inétique par les ondes de plus basses fréquenes (de
périodes omprises entre 8 et 30 jT) est plus diile à interpréter (f. Fig. 5.65.) : es
ondes transportent vertialement du moment inétique vers le bas aux hautes latitudes de
l'hémisphère nord entre 30 et 50 km environ et vers le bas dans l'hémisphère sud au-delà
de 70
◦
de latitude. Cette assymétrie est un peu urieuse et n'est pour le moment pas inter-
prétée. Les marées thermiques transportent le moment inétique vers le haut en-dessous
des nuages et vers le bas au-dessus mais ave une intensité plus faible que le transport
eetué par les ondes de hautes fréquenes (f. setion 5.65.d).
Sur la Figure 5.65.e est représenté le transport vertial eetué par la irulation mé-
ridienne moyenne dans le modèle, qui se fait majoritairement vers le haut dans les régions
équatoriales et en suivant les branhes asendantes des diérentes ellules méridiennes (f.
setion 5.5.2), et ver le bas aux moyennes latitudes au-dessus de 40 km.
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Figure 5.64  Transport horizontal de moment inétique par les ondes transitoires en
altitude-latitude (ρu′v′ en kg m−1 s−2) (positif vers le ple nord). En haut à gauhe : par
toutes les ondes (marées thermiques et ondes de plus hautes fréquenes). En haut à droite :
par les ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT. Au milieu à gauhe : par
les ondes de plus basses fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. Au milieu à
droite : par les marées thermiques (signal total auquel on a soustrait le signal assoié aux
ondes de périodes inférieures à 30 jT). En bas à gauhe : par la irulation méridienne
moyenne (signal lissé sur 1jV).
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Figure 5.65  Transport vertial de moment inétique par les ondes transitoires en altitude-
latitude (ρu′w′ en kg m−1 s−2) (négatif vers le haut). En haut à gauhe : par toutes les
ondes (marées thermiques et ondes de plus hautes fréquenes). En haut à droite : par les
ondes de hautes fréquenes, de périodes inférieures à 8 jT. Au milieu à gauhe : par les
ondes de plus basses fréquenes, de périodes omprises entre 8 et 30 jT. Au milieu à droite :
par les marées thermiques (signal total auquel on a soustrait le signal assoié aux ondes
de périodes inférieures à 30 jT). En bas à gauhe : par la irulation méridienne moyenne
(signal lissé sur 1jV).
271
Chapitre II.5. Vénus
5.8.3 Contributions des marées thermiques à la superrotation
Transport horizontal. Les marées thermiques transportent horizontalement du mo-
ment inétique à l'enontre des ondes (f. Fig. 5.64.d) : vers les hautes latitudes à 50 km et
vers l'équateur plus bas vers 45 km. Les marées thermiques transportent don du moment
inétique en suivant les ellules de Hadley de la irulation méridienne résiduelle au niveau
des nuages (f. Fig. 5.48.e de la setion 5.6.5).
Transport vertial. Les marées thermiques transportent aussi du moment inétique
vertialement (f. Fig. 5.65.d). En-dessous de 30 km, il y a une alternane de transport
vertial de moment inétique vers le haut ou vers le bas (on rappelle que le vent vertial
est négatif vers le haut). Au-delà de 30 km, le transport vertial de moment inétique se
fait de manière oblique, d'environ 20
◦
de latitude jusqu'aux ples. Au-delà de 40 km, le
moment inétique est transporté vers le haut dans les régions équatoriales et vers le bas à
plus hautes latitudes ave un maximum de transport vertial vers 50 km. Ce transport suit
toujours la irulation méridienne et les branhes asendantes sont liées à un transport de
moment inétique vers le haut. Les résultats obtenus sont enore une fois en aord ave
eux de la irulation méridienne résiduelle présentés dans les Figures 5.48.b et 5.48.f de
la setion 5.6.5.
5.8.4 Eet du yle diurne sur le transport de moment inétique par les
ondes (surtout horizontal)
Transport horizontal. Le transport horizontal de moment inétique par les ondes a une
intensité plus forte dans la simulation sans yle diurne que dans la simulation de référene
(f. setion 5.8.1). Il se fait toujours globalement vers l'équateur, entre environ 40 et 55
km (f. Figs. 5.66.a et 5.66.b). Un transport dans le sens inverse (vers les ples) s'ajoute
par rapport à la simulation de référene vers 30 km. Les ondes, de périodes inférieures à 8
jT reproduisent bien e transport. La distribution du transport horizontal eetué par les
ondes de périodes omprises entre 8 et 30 jT est prohe de elle obtenue dans la simula-
tion de référene, ave un transport vers l'équateur à plus basse altitude (vers 30 km dans
l'hémisphère nord).
Transport vertial. Dans ette simulation sans yle diurne, nous obtenons toujours un
transport vertial vers le bas entre environ 35 et 50 km aux hautes latitudes (vers 60
◦
) dans
le signal total (f. Fig. 5.66.a), dans le signal assoié aux ondes de hautes fréquenes (f.
Fig. 5.66.b), et dans le signal assoié aux ondes de basses fréquenes (f. Fig. 5.66.). A ela
s'ajoute un transport vertial vers le haut dans la ouhe située en-dessous (vers 30 km).
Les ondes de hautes fréquenes ontribuent toujours majoritairement au transport total.
Le transport vertial est urieusement plus fort dans la simulation sans yle diurne par
rapport à la simulation de référene (f. setion 5.8.2). La distribution globale du transport
de moment inétique par les marées thermiques est toujours prohe de elle obtenue dans
la simulation de référene (f. setion 5.8.3).
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Figure 5.66  Transport horizontal de moment inétique par les ondes en altitude-latitude
(ρu′v′) dans le MCG Vénus sans yle diurne (positif vers le ple nord). En haut à gauhe :
par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodes
inférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodes
omprises entre 8 et 30 jT.
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Figure 5.67  Transport vertial de moment inétique par les ondes en altitude-latitude
(ρu′w′) dans le MCG Vénus sans yle diurne (négatif vers le haut). En haut à gauhe :
par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodes
inférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodes
omprises entre 8 et 30 jT.
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5.8.5 Eet de la topographie sur le transport de moment inétique par
les ondes (surtout vertial)
Transport horizontal. La distribution du transport horizontal de moment inétique
dans la simulation sans topographie est prohe de elle de la simulation de référene (f.
setion 5.8.1), mais est plus étendu vertialement (maximum entre 25 et 50 km), probable-
ment en raison de la plus grande extension vertiale des ellules de Hadley (f. Figs 5.68 et
5.44 de la setion 5.5.2). L'intensité du transport est également plus fort sans topographie.
La partiularité importante de ette simulation est le rle prépondérant que prennent les
ondes de plus basses fréquenes dans le transport horizontal, ontrairement à la simulation
de référene, e qui indique que la topographie ontribue probablement à générer des ondes
de hautes fréquenes et inue don sur le transport qu'elles génèrent. La superrotation étant
plus faible dans ette simulation sans topographie, il est fort possible que le transport
généré par les ondes de hautes fréquenes soit un ingrédient qui permette de renforer la
superrotation.
Le transport horizontal par les marées est plus étendu en latitude, moins onné aux
régions équatoriales, e qui résulte diretement des ellules de Hadley qui s'étendent jus-
qu'aux ples dans la simulation sans topographie (f. setion 5.5.2).
Transport vertial. L'intensité du transport vertial total de moment inétique par
les ondes dans la simulation sans topographie (f. Fig. 5.69) est plus forte que dans la
simulation de référene (f. setion 5.8.2). Les ondes de hautes fréquenes (f. Fig. 5.69.b)
prises séparémment ne transportent pas plus de moment inétique en intensité par rapport
à la simulation de référene, à la diérene des ondes de plus basses fréquenes (f. Fig.
5.69.) qui ontribuent plus au transport vertial.
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Figure 5.68  Transport horizontal de moment inétique par les ondes en altitude-latitude
(ρu′v′) dans le MCG Vénus sans topographie (positif vers le ple nord). En haut à gauhe :
par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodes
inférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodes
omprises entre 8 et 30 jT. En bas à droite : par la marée diurne.
276
Chapitre II.5. Vénus
Figure 5.69  Transport vertial de moment inétique par les ondes en altitude-latitude
(ρu′w′) dans le MCG Vénus sans topographie (négatif vers le haut). En haut à gauhe :
par toutes les ondes. En haut à droite : par les ondes de hautes fréquenes, de périodes
inférieures à 8 jT. En bas à gauhe : par les ondes de plus basses fréquenes, de périodes
omprises entre 10 et 30 jT. En bas à droite : par la marée diurne.
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5.9 Les traeurs passifs en tant que ontraintes de la dyna-
mique
5.9.1 Distribution des traeurs
A) Traeurs en bandes
J'ai introduit dans le modèle diérents types de traeurs passifs an d'obtenir un pre-
mier diagnosti de la irulation dans le MCG Vénus. Ces traeurs passifs sont xés à
une valeur unitaire au début de la simulation puis sont entrainés par les mouvements dy-
namiques. A partir d'un ertain moment, on obtient un état à peu près stabilisé (ou qui
évolue sur des éhelles de temps beauoup plus longues). Ces traeurs se omportent don
omme des olorants.
Pour étudier le transport méridien, on impose des traeurs passifs dénis par une bande
en altitude, et uniformes en latitude et longitude. Le transport horizontal (dans un plan
latitude-longitude) peut être visualisé par des traeurs passifs dénis par une bande en
latitude, à une altitude xée et uniformes en longitude. Les aratéristiques des traeurs
passifs utilisés sont résumés dans la Table 5.3.
Type de traeurs passifs Caratéristiques
z φ λ
Traeurs en bande d'altitude sol < z < 30 km Cte Cte
50 km < z < 65 km
65 km < z < sommet (∼95 km)
Traeurs en bande de latitude 35km 60
◦
N < φ < 80◦N Cte
40
◦
N < φ < 60◦N
10
◦
S < φ < 10◦N
40
◦
S < φ < 60◦S
60
◦
S < φ < 80◦S
Tableau 5.3  Caratéristiques des traeurs passifs dénis dans le modèle Vénus.
Cartes méridiennes des traeurs. Les diérents traeurs en bande d'altitude ont été
xés an de d'étudier les mouvements dynamiques des trois parties prinipales de l'atmo-
sphère vénusiennes (la basse atmosphère sous les nuages, les nuages et la mésosphère). Ces
traeurs sont indiateurs du transport fait par la irulation méridienne moyenne et par
les ondes.
Dans la troposphère, les traeurs sont transportés par la irulation méridienne moyenne
de manière oblique à partir de 30 km, indiateur d'un mouvement asendant et de la pré-
sene de petites ellules seondaires indiretes dans les régions équatoriales entre 30 et
45 km (f. Fig. 5.70.a). Dans la basse atmosphère, les traeurs sont don globalement
transportés vers le haut et vers les ples où ils s'aumulent.
Au sommet des nuages (entre 50 et 65 km), les traeurs sont happés par les grandes
ellules méridiennes présentes dans la mésosphères et sont don entrainés vers le haut au
niveau de l'équateur et vers les basses latitudes à 50 km (f. Fig. 5.70.b). Ce transport vers
les basses latitudes à 50 km pourrait être induit par les ondes.
Dans la mésosphère, les traeurs sont entrainés vers le bas au niveau des ples où ils
s'aumulent (f. Fig. 5.70.).
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Figure 5.70  Cartes méridiennes instantanées de traeurs en bande d'altitude, onstants
en longitude et latitude dans le MCG Vénus. Les traeurs ont été initialement xés entre
le sol et 30 km (en haut à gauhe), entre 50 et 65 km (en haut à droite), entre 65 km et le
sommet du modèle (en bas à gauhe). En bas à droite : vent vertial (négatif vers le haut).
Les lignes noires indiquent la fontion de ourant.
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Coupes horizontales des traeurs. Un exemple de variabilité de grande éhelle est
donnée sur la Figure 5.71, où l'osillation de traeurs passifs en bande de latitude est par-
tiulièrement visible aux hautes latitudes, indiateur d'une forte ativité ondulatoire dans
es régions.
Figure 5.71  Coupes (latitude-longitude) instantanées de traeurs en bande de latitude,










B) Traeurs CO et OCS (artile mené par Emmanuel Marq)
J'ai introduit deux traeurs idéalisés dans le MCG vénus, qui permettent de simuler le
omportement des omposés CO et OCS, selon la méthode dérite dans la setion 5.4.2. La
onstante de temps de relaxation est xé à τ ∼105 s dans les résultats présentés i-dessous
et les prols vertiaux de CO et OCS imposés sont prohes de eux de Krasnopolsky and
Pollak (1994); Krasnopolsky (2007) et sont représentés sur les Figures 5.72.
La valeur de la onstante de temps himique est grossièrement hoisie pour permettre
une première étude des variations latitudinales et du transport de es omposés, en atten-





s avait été proposée lors des observations de Galileo/NIMS. Une étude plus
approfondie de l'impat de ette onstante de temps himique sur les distributions a été
faite par Marq et al. (2008b). Généralement, une onstante de temps trop faible onduit à
une himie très ative et don à un lissage des variations latitudinales. Parallèlement, une
onstante de temps himique trop grande onduit à une dynamique forte et don enore à
une diminution des ontrastes latitudinaux.
Marq et al. (2008b) a également mené une étude plus approfondie sur l'impat des
prols vertiaux imposés.
L'étude des variations latitudinales et des oupes obtenus pour OCS et CO ave le
modèle de traeur introduit dans le MCG a également été faite par Marq et al. (2008b).
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Figure 5.72  Prols vertiaux du type CO (à gauhe) et OCS (à droite) imposés dans le
MCG Vénus.
Je donne ii les prinipaux résultats obtenus à l'aide d'une simulation eetuée ave une
onstante de temps de relaxation moyenne et les prols vertiaux donnés préédemment.
a) Variations latitudinales de CO et OCS (jour-nuit) dans le modèle
et omparaison aux observations de Venus Express
Le modèle permet, à l'aide de e shéma très simple de traeurs idéalisés, de reproduire
l'antiorrélation entre CO et OCS qui avait été observée lors des mesures depuis la Terre
par SpeX/IRTF (Marq et al., 2005; Marq and Enrenaz, 2006) et lors des observations
de Venus Express/VIRTIS (Marq et al., 2008).
La Figure 5.73 représente les prols latitudinaux de CO à 35 km et OCS à 33 km, aux
points subsolaire et antisolaire. Ces altitudes ont été hoisies pour failiter la omparaison
ave les observations de es omposés eetuées à 35 km pour CO (Bougher et al., 1997b)
et à 33 km pour OCS (Pollak et al., 1993). Les deux omposés sont antiorrélés : un enri-
hissement en CO dans les régions équatoriales est assoié à un appauvrissement en OCS.
Cela vient en partie de l'équilibre himique qui lie es deux omposés (f. setion 5.2.3)
et de leurs gradients vertiaux globalement opposés dans la troposphère : le monoxyde de
arbone est produit dans l'atmosphère supérieure par photodissoiation du CO2 alors que
OCS est produit à la surfae.
La forte antiorrélation dans les abondanes de es deux omposés entre le jour et
la nuit, indique une forte variabilité en longitude dans la irulation méridienne de la
basse atmosphère. Cette antiorrélation entre le jour et la nuit n'a pas été observée étant
donné que les observations ont toutes été menées dans le té nuit, où l'émission thermique
dans les fenêtres infrarouges est mesurable. Le monoxyde de arbone étant produit par la
photodissoiation du dioxyde de arbone, il n'est pas abérrant de le trouver maximum au
point subsolaire (té jour).
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Figure 5.73  Prols latitudinaux de CO à 35 km (à gauhe) et OCS à 33 km (à droite)
dans le MCG Vénus (en rouge, subsolaire et en noir, antisolaire).
D'autres études plus approfondies devront don être menées pour étudier la variabilité
de la irulation par son impat sur les méanismes de transport, et ainsi mieux ontraindre
la irulation de la basse atmosphère de Vénus.
b) Cartes latitude-longitude des traeurs
Les oupes (latitude-longitude) de CO à 35 km et OCS à 33km onfortent les remarques
faites i-dessus, à savoir une antiorrélation laire entre CO et OCS et des ontrastes lati-
tudinaux inversés entre le jour et la nuit pour les deux omposés (f. Figs. 5.74.a et 5.74.b).
On observe eetivement un enrihissement de CO qui débute le matin et un enrihisse-
ment de OCS qui débute le soir. Les abondanes de es omposés sont don fortement liées
à des variations dans la irulation méridienne induites par le soleil.
Une assymétrie zonale et latitudinale apparaît sur es oupes, qui est liée à la topogra-
phie, par l'eet du vent vertial (f. Fig. 5.74.). L'éoulement zonal se faisant massivement
vers l'ouest à es altitudes (f. Fig. 5.74.d), une vitesse vertiale desendante apparaît sys-
tématiquement devant une topographie en amont de l'éoulement, suivie d'une vitesse
vertiale asendante, au-dessus du relief (ou au bord aval du relief), puis à nouveau d'une
vitesse vertiale asendante en aval de l'éoulement. Cette alternane de hautes et basses
pressions peut s'expliquer par le théorème de Kelvin (f. setion 1.2.5 et Fig. 1.3).
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Figure 5.74  Coupes (latitude-altitude) instantanées de CO (en haut à gauhe) à 35
km et OCS (en haut à droite) à 33 km dans le MCG Vénus. Les lignes noires donnent
le ux solaire au sommet de l'atmosphère (en W m
−2
). Le maximum orrespond au point
subsolaire et le terminateur est pris pour 1 W m
−2
. Le soleil se déplaçant d'ouest vers l'est,
le soir se situe à 100
◦
E et le matin à 100
◦
W. En bas : oupes instantanées de la vitesse
vertiale (négative vers le haut, en Pa s
−1
) à 35 km (à gauhe) et du vent zonal (en m s
−1
,
à droite), ave la température de surfae en superposée (en K), indiquant la topographie.
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) Projetions sphériques des traeurs té nuit
Une autre manière de visualiser les traeurs CO et OCS est de les regarder en proje-
tion sur la sphère aux altitudes où ils sont observés (f. Fig. 5.75). Une telle représentation
permet de visualiser l'enroulement de es traeurs autour des vortex polaires et ainsi de
mieux ontraindre la dynamique à es endroits extrêmes. On onstate que es traeurs sont
emportés depuis les hautes latitudes jusque vers les ples par les deux systèmes dépressio-
naires dominants qui existent au-dessus des ples sur Vénus.
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Figure 5.75  Sphères té nuit de CO (en haut) à 35 km et OCS (en bas) à 33 km.
A gauhe : dans l'hémisphère sud. A droite : dans l'hémisphère nord. La rotation de la
planète solide (omme les vents zonaux moyens) se fait d'est vers l'ouest. Les erles de
latitude sont tous les 30
◦
de latitude. Le ple sud est en bas sur les gures de gauhe et
le ple nord est en haut sur les gures de droite. L'enohe blanhe indique le méridien




5.9.2 Transport des traeurs
Le transport horizontal des traeurs de type CO et OCS, et de quantité de mouvement
par la irulation méridienne moyenne ou les ondes (stationnaires ou transitoires) est pré-
senté sur la Figure 5.76 à 60km. Ces diagnostis permettent de ontraindre les diérents
types de transport dans le MCG Vénus.
Figure 5.76  Transport horizontal des traeurs CO (en rouge) et OCS (en vert), et de
quantité de mouvement à 60 km dans le MCG Vénus, en moyenne zonale et temporelle
(sur 1 jV). En haut à gauhe : transport méridien ([u℄[v℄, [v℄[qCO℄, [v℄[qOCS℄). En haut à
droite : transport par les stationnaires ([u∗v∗℄, [v∗q∗CO℄, [v∗q
∗
OCS℄). En bas : transport par
les transitoires ([u′v′℄, [v′q′CO℄, [v′q
′
OCS℄).
On onstate que les deux types de traeurs (CO et OCS) ne sont pas transportés de
la même manière : CO est transporté par la irulation méridienne moyenne vers les ples
(en rouge), alors que OCS suit plutt les transitoires qui le ramène vers l'équateur (en
vert).
Il est diile de dire à e stade de travail si es transports opposés sont dûs aux
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diérents gradients vertiaux entre es deux omposés.
5.10 Bilan
L'équipe travaille enore sur des simulations de Vénus, ave des souis qui n'ont pas
abouti à temps à une simulation de référene satisfaisante. En attendant, les outils d'analyse
des proessus que j'ai développés, en m'appuyant sur une simulation disponible, ont montré
le genre d'analyse qui peut être faite, a été présentée dans ette partie. Les résultats
qui sont obtenus devront don être validés lorsqu'une simulation plus satisfaisante sera
disponible. Cependant, les résultats obtenus sont robustes, d'une simulation à une autre
et sont globalement ohérentes ave les observations.
Le transport de moment inétique se fait en altitude par la irulation méridienne
moyenne dans les régions équatoriales alors que les ondes ramènent le moment inétique
vers la surfae aux hautes latitude. Le transport de moment inétique se fait en latitude
vers l'équateur par les ondes dans les nuages (vers 50 km), à l'enontre du transport par
la irulation méridienne moyenne vers les ples, selon le méanisme de Gierash. Ce sont
les ondes de hautes fréquenes, et en partiulier les fameuses ondes à 4-5 jours terrestres
de période qui sont observées, qui ontribuent le plus à maintenir ette superrotation
équatoriale, alors que les marées thermiques ne partiipent que de manière seondaire. Le




Figure 5.77  Transit de Vénus devant le soleil pendant le 8 juin 2004. L'atmosphère





Les travaux eetués pendant ette thèse ont eu pour objetifs d'analyser les méa-
nismes responsables des dynamiques qui sont observées sur Vénus et Titan et de développer
les outils d'analyse qui permettront de répondre aux questions que nous nous sommes po-
sées sur les irulations de es atmosphères. Une des premières ations a été de doumenter
puis d'étudier en détail la superrotation atmosphérique de es deux atmosphères à l'aide
des modèles limatiques et du jeu d'observations dont nous disposons. La problématique
était la suivante : e problème dynamique attend pour être expliqué le développement
de Modèles de Cirulation Générale et l'analyse des simulations de sortie, ontraints par
des observations de plus en plus nombreuses et préises. Des onlusions intermédiaires, à
haque n de setion, ont été faites mais nous nous permettons de rappeler ii les prini-
paux résultats du travail de ette thèse.
Sur Titan. Dans un premier temps, nous nous sommes don intéressés au as de Titan,
qui bénéie d'un modèle de irulation bidimensionnel eae et que nous avons validé par
la omparaison aux observations réentes de Cassini-Huygens et grâe à une ollaboration
ave le Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumentation en Astrophysique.
La struture thermique modélisée est prohe de elle observée par Cassini/CIRS pen-
dant le solstie d'hiver nord et de elle observée depuis la Terre pour des saisons diérentes.
Cependant, la stratosphère supérieure (au-dessus de 0.05 mbar) est systématiquement trop
haude dans le modèle, e qui a pour onséquene une mauvaise représentation de la strato-
pause. Ce biais a été relié à la struture de la brume dans le modèle et à des eets radiatifs
qui ne sont pas représentés dans ette région, omme l'eet de refroidissement du yanure
d'hydrogène (HCN). Le modèle 2D produit une forte superrotation, ave des vents zonaux
qui atteignent 200 m s
−1
aux hautes latitudes d'hiver entre 200 et 300 km (0.1-1 mbar).
Les vents zonaux modélisés sont en bon aord ave les vents déduits des observations
d'oultation, de Cassini/CIRS et de Huygens/DWE. Des modiations dans la struture
thermique sont ouplées à des modiations de la irulation méridienne modélisée et de
l'extension du vortex polaire, e qui aete les distributions des omposés himiques, par-
tiulièrement dans les régions polaires d'hiver. Quand on augmente l'altitude de la zone
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de prodution des aérosols, la irulation méridienne résultante est plus faible et le mé-
lange vertial et horizontal dû au vortex polaire est moins étendu en latitude. Il y a un
bon aord entre les distributions himiques modélisées et les observations dans les régions
équatoriales. La diérene entre les gradients vertiaux observés de C2H2 et HCN peut être
un indiateur de l'intensité relative de la irulation et d'une perte himique de HCN. Le
gradient vertial négatif de l'éthylène (C2H4) dans la basse stratosphère à 15
◦
S, ne pouvait
être modélisé par de simples modèles 1D. Il est expliqué ii par les mouvements dynamiques
d'advetion depuis le ple d'hiver vers l'équateur dans la basse stratosphère et par le fait
que e omposé ne ondense pas. Près du ple d'hiver (80
◦
), ertains omposés observés
par Cassini/CIRS (C4H2, C3H4) montrent un minimum dans les prols vertiaux, alors
que les prols modélisés sont bien mélangés sur toute la olonne vertiale d'atmosphère.
Ce minimum est lié à l'intensité de la irulation méridienne, et à l'extension latitudinale
du vortex polaire où des mouvements desendants forts sont présents. Dans l'hémisphère
d'été, les abondanes stratosphériques observées par Cassini/CIRS sont relativement uni-
formes en latitude, alors que le modèle maintient un enrihissement résiduel au-dessus du
ple d'été dû à une ellule méridienne seondaire, résiduelle de la ellule d'automne (entre
1 et 50 mbar, aux latitudes sud entre 40 et 50
◦
). L'intensité, de même que l'extension spa-
tiale et temporelle de ette struture, sont diiles à omprendre, et peuvent être liées à
des proessus de mélange horizontaux qui manquent dans le modèle. Cette restrition peut
également être responsables d'autres soures d'inertitudes. L'ensemble des méanismes
prinipaux qui gouvernent l'atmosphère de Titan et qui permettent la superrotation est
don bien modélisé par le 2D-CM, même si ertains désaords subsistent, probablement
liés aux limites du modèle (modèle bidimensionnel, ondes planétaires non paramétrées,
extension vertiale du modèle limitée).
La omparaison du modèle aux résultats de la mission Cassini-Huygens a onstitué une
épreuve importante à la fois pour la validité du modèle, pour l'interprétation des observa-
tions et pour les théories de irulation générale atmosphérique.
Sur Vénus. Dans un deuxième temps, nous nous sommes intéressés à Vénus, dont l'at-
mosphère est également le siège de e phénomène dynamique passionnant qu'est la super-
rotation.
Selon l'état d'avanement du modèle Vénus, diverses simulations ont été analysées pen-
dant ette thèse. Nous avons à haque fois retenu elles qui présentent le phénomène de
superrotation, ave des vents zonaux plus ou moins forts. Les études qui ont été menées sur
es simulations, qui ouvrent les trois ans de ma thèse, ont toutes onduit à des résultats
similaires en terme de méanismes ave des intensités plus ou moins fortes : toutes pré-
sentent une irulation méridienne moyenne sous forme de deux ellules de Hadley, plutt
au niveau des nuages, dont l'extension vertiale est plus ou moins marquée ; la branhe
supérieure des ellules de Hadley est très robuste et très intense et son altitude se situe
toujours vers 50-60 km, en bon aord ave les observations faites sur le té jour ; une
zone de refroidissement radiatif vers 50 km est également toujours présente et est liée à
la irulation méridienne moyenne ; la irulation méridienne présente une grande variabi-
lité jour-nuit ; le modèle reproduit bien la variabilité vertiale du vent méridien qui a été
observée par les sondes Pioneer Venus ; le maximum de vent zonal se fait au-dessus des
nuages (au-dessus de 60 km environ), en lien ave des régions équatoriales plus haudes que
les ples ; des instabilités barotropes aux hautes latitudes et inertielles à l'équateur sont
toujours présentes ; la densité du moment inétique est maximum dans la basse atmosphère
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(en-dessous de 30 km) ; le transport horizontal de moment inétique se fait vers l'équateur
par les ondes de hautes fréquenes ; e transport horizontal est plus intense que le transport
vertial, e qui est plutt en faveur d'un méanisme du type de elui dérit par Gierash
(1975); Rossow and Williams (1979) ; le transport horizontal par la irulation méridienne
moyenne se fait toujours vers les hautes latitudes au niveau de la branhe supérieure des
ellules de Hadley ; les marées thermiques (diurne et semi-diurne) sont toujours présentes
et se propagent vers l'est (en suivant le soleil) à l'opposé des ondes de hautes fréquenes ;
es marées thermiques se propagent vertialement à partir de la zone de maximum de
hauage (située à la base des nuages, vers 45 km), vers le haut au-dessus des nuages et
vers le bas en-dessous ; Les ondes de hautes fréquenes se propagent vertialement depuis
la basse atmosphère et renontrent des zones instables où elles ne peuvent plus se propa-
ger. Dans ette simulation, nous avons trouvé que les transitoires jouent un rle dominant
dans le transport de moment inétique par les perturbations, à l'origine du phénomène de
superrotation modélisé. La nature des ondes modélisées : ondes de Kelvin à l'équateur sous
les nuages et ondes de Rossby aux hautes latitudes au-dessus, est à onrmer. Ces résultats
seront à valider ave une simulation de référene plus satisfaisante quand les diultés du
modèle seront résolues. Malgré les imperfetions du modèle vénusien, les outils développés
ont montré leur pertinene pour étudier les méanismes de transport de moment inétique
et de traeurs.
5.12 Perspetives
Etude des ondes sur Titan et de leur rle dans les méanismes de transport.
Des études analogues à elles qui ont été faites ave la simulation Vénus devront être faites
ave un modèle Titan 3D. En partiulier, il s'agira de omprendre le rle des ondes plané-
taires, qui seront expliitement présentes dans le modèle, dans les méanismes de transport
des omposés himiques. Ces ondes peuvent jouer un rle important près des ples. On
pourra herher également à omprendre les diérenes entre les irulations de es deux
atmosphères présentant le phénomène de superrotation : elles de Vénus et de Titan. Ave
es deux modèles, il sera alors possible de onlure sur l'origine de e phénomène dyna-
mique.
Validation des résultats obtenus dans ette thèse ave une simulation Vénus
plus satisfaisante. Les résultats obtenus ave la simulation Vénus atuellement dispo-
nible et pas enore satisfaisante, étant onfortés par ertaines observations et prohes des
résultats donnés par les modèles newtoniens, on a de bonnes raisons de roire qu'ils sont
robustes et qu'ils passent au-dessus des souis tehniques qu'il reste à résoudre. Cepen-
dant, pour une bonne ompréhension de e phénomène de superrotation sur Vénus, il est
néessaire, à terme, de tester les prinipales hypothèses qui ont été soulevées par e travail
dans un adre plus rigoureux.
Etude de la variabilité de la irulation méridienne vénusienne et de son im-
pat sur les méanismes de transport. Les résultats du modèle sont très diérents
selon qu'on regarde une situation moyenne ou une situation instantanée. Les observations
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disponibles montrent également une grande variabilité jour-nuit : dans la température ther-
mosphérique, dans le vent zonal au-dessus de 60 km et dans toute la struture vertiale
du vent méridien. Lorsqu'une simulation plus satisfaisante sera disponible, il sera don
indispensable d'étudier de manière approfondie la variabilité de la dynamique vénusienne,
an de mieux omprendre la irulation méridienne et son impat en terme de transport.
Paramétrisation des ondes de gravité générées par de la onvetion et impat
sur le transport vertial de moment inétique dans le modèle Vénus. Il est pos-
sible que les ondes de gravité générées près de la surfae par de la onvetion transportent
vertialement le moment inétique dans la basse atmosphère, permettant d'une part d'ex-
pliquer le transfert vertial de moment inétique dans la basse atmosphère et d'autre part
d'expliquer l'aumulation de moment inétique dans la basse atmosphère, par le déferle-
ment de es ondes au niveau des ouhes instables. Ces ondes pourraient ontribuer à la
superrotation en renforçant ainsi les vents zonaux.
Rle de la turbulene et lien entre les diérentes éhelles pour la ompréhension
du phénomène de superrotation. Pendant ette thèse, nous n'avons pas abordé (juste
mentionné dans la partie introdutive) le problème de la dissipation et de l'impat qu'elle
peut avoir sur la superrotation. Ce terme très important dans les équations, est paramétré
dans les modèles de irulation et mériterait d'être préisément étudié ar il regroupe des
proessus assez variés pour lesquels la physique n'est pas toujours bien omprise, omme
la turbulene. C'est un peu le paramètre fourre tout, mais qui a un rle dans la stabilité
des modèles. Il est surtout très important de s'assurer de ne pas inlure dans e paramètre
des phénomènes ondulatoires. L'atmosphère de Vénus pourrait également bien se prêter à
des études sur les problèmes de asade d'énergie entre les diérentes éhelles, problèmes
qui ne sont pas enore lairement ompris dans l'atmosphère terrestre.
Etude dimensionnelle du phénomène de superrotation et planétologie ompa-
rée. Une fois que le modèle Vénus sera nalisé, une étude très simple, prohe des études
adimensionnelles qui sont menées dans les expérienes en laboratoire sur les uides, pourra
être menée pour étudier l'impat de haque paramètre prinipal (rotation solide, hauage
diérentiel, et.) sur les régimes dynamiques obtenus. Lorsque le modèle 3D de Titan sera
disponible, es études pourront être étendues en terme de planétologie omparée et pour-
ront permettre de ibler les méanismes importants dans e phénomène. Certaines ques-
tions pourront être approfondies, omme omprendre les méanismes préis qui ontrlent
l'extension horizontale, vertiale et l'intensité de la irulation de Hadley, et.
Et maintenant, pour voir si vous avez suivi, voii le nouveau grand jeu de Charlie au
pays de herheurs : un Cheddar et al. 2003 et un Millésime et al., 2001 se ahent dans le
manusrit, il s'agit de trouver où ils se ahent...
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Figure 5.78  Comparaison de la dynamique de Vénus (à droite), Titan (au milieu) et de
la Terre (à gauhe) telle qu'elle est modélisée atuellement à l'aide des diérents modèles.
En bleu : déplaement du soleil dans le iel. En vert : rotation de l'objet tellurique solide.
En noir : diretion des vents zonaux, irulation méridienne moyenne, et transport de
moment inétique par la irulation méridienne moyenne. En rouge : les ondes. En violet :
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~OM distane au entre du orps solide
s = a cosφ distane à l'axe de rotation
t temps
x oordonnée artésienne selon longitude
y oordonnée artésienne selon latitude
a rayon du orps solide
u vitesse zonale
v vitesse méridienne (en latitude)
w vitesse vertiale
ρ densité (éq. 1.5)
~U vitesse du uide (éq.1.5)
Ua vitesse zonale absolue
u vitesse zonale relative
cs vitesse du son (se. 1.2.1.B)
ri rapport de mélange du onstituant i (se. 1.2.1.C)
ni densité du onstituant i (se. 1.2.1.C)
no densité totale (se. 1.2.1.C)
Si prodution himique (éq.1.7)
Pi destrution himique (éq.1.7)
e énergie interne spéique (éq.1.9)
s entropie (éq.1.10)
P pression (éq. 1.8)
Fdia soure de haleur (diabatique) (éq.1.9)
T température (éq. 1.8)
Ma masse molaire moléulaire (éq. 1.8)
Cp haleur massique à pression onstante (se. 1.2.E)
θ température potentielle (éq.1.12)
Ra onstante des gaz molaire (se. 1.2.E))
R onstante des gaz parfait (se. 1.2.E)
Ω vitesse de rotation de la planète (spin) (se. 1.2.A)
Ωlocal loi de rotation loale du uide (se. 1.2.3)
Ps pression de surfae
Ts température de surfae
~Fcen fore entrifuge (se. 1.2.1.A)
~Fcor fore de Coriolis (se. 1.2.1.A)
~Fvisq fore visqueuse (se. 1.2.A)
~Fext fores extérieures (se. 1.2.A)
Φ géopotentiel (éq. 1.3)
g gravité (se. 1.2.A)
Φa potentiel de gravitation (éq. 1.2)
ρr densité de référene (éq. 1.14)
Pr pression de référene (éq. 1.14)




ρ˜ perturbation en densité (se. 1.2.2)
P˜ perturbation en pression (se. 1.2.2)
s˜ perturbation d'entropie (se. 1.2.2)
ν visosité
Re nombre de Reynolds (éq. 1.4)
H éhelle de hauteur (éq. 1.37)
Cv haleur massique à volume onstant
Φ˜ géopotentiel dans l'approx de Boussinesq (éq.1.16)




gradient adiabatique (se. 1.2.2)
γ = ∂zT gradient vertial de température (se. 1.2.2)
ω fréquene




β oeient de Coriolis (éq. 1.22)
κ = RaCp oeient de transformation adiabatique (se. 1.2.E)
K oeient de diusion vertiale turbulente
D oeient de diusion vertiale moléulaire
ΦK ux onvetif turbulent (se. 1.6.1.I)
~ωa vortiité absolue (éq. 1.24)
~ω vortiité (relative) (éq. 1.24)
Ri nombre de Rihardson (éq. 1.68)
S isaillement vertial du vent horizontal
ma moment inétique absolu d'une partiule (éq. 1.39)
~k vertial loale selon l'axe des ples
ǫ rapport d'aspet (éq. 1.18)
f paramètre de Coriolis (éq. 1.21)
fo paramètre de Coriolis à une latitude φo (plan β, éq. 1.22)
Ro nombre de Rossby (éq. 1.41)
E nombre d'Ekman (éq. 1.42)
ζ oordonnée log pression (éq. 1.46)
~G hamp de gravité (se. 1.5.1.I)
γM aélération de marées gravitationnelles (éq. 1.52)
ωorb vitesse de rotation orbitale (se. 1.5.1.I)
UMT potentiel de marée thermique (se. 1.5.1.II)
ψ fontion de ourant
Fr nombre de Froude (éq. 1.50)
Rd rayon de déformation (éq. 1.51)
Bu nombre de Burger (se. 1.4.2)
Ec énergie inétique du uide (se. 1.4.2)
Ep énergie potentielle (se. 1.4.2)
ζ vortiité relative vertiale (se. 1.5.2)




m nombre d'onde vertial (se. 1.5.2)
k nombre d'onde zonal (se. 1.5.2)
l nombre d'onde méridien (se.1.5.2)
η vortiité potentielle
hr = h− hsurf épaisseur de la ouhe de uide de Saint Venant (se. 1.2.3)
hsurf altitude de la surfae
λx =
2pi
k2+l2 longueur d'onde horizontale
 vitesse de phase
cg vitesse de groupe
γl paramètre de Lamb (éq. 1.62)




U¯ éoulement zonal moyen
λβ éhelle de Rhines (éq. 1.65)
u∗, v∗ moyennes eulériennes transformées (éq. 1.70)
msolide moment inétique de la planète solide (éq. 2.1)
Ma moment inétique total de l'atmosphère (éq. 2.3)
S exès de moment inétique dans l'atmosphère (éq. 2.2)
[x] moyenne temporelle (éq. 1.31)
x moyenne zonale (éq. 1.32)
x∗ partie non-axisymétrique de l'éoulement (se. 1.3)
x′ partie non stationnaire (transitoire) (se. 1.3)
u¯, v¯, w¯ moyennes eulériennes
v
∗
vent latitudinal de la irulation moyenne résiduelle (TEM, éq. 1.70)
w
∗
vent vertial de la irulation moyenne résiduelle (TEM, éq. 1.70)
U
∗
vent méridien de la irulation moyenne résiduelle (TEM, se. 2.4)
ψ∗ fontion de ourant dans le formalisme TEM (éq. 1.71)
Tableau 5.5  Symboles des grandeurs utilisées, ave entre parenthèses, la référene de





Missions Lanement Arrivée Type
Mariner 2 27 Août 1962 14 Déembre 1962 survol
Venera 4 12 juin 1967 18 otobre 1967 bus (brûlé),
sonde (atterrissage diile, té nuit)
Mariner 5 14 juin 1967 19 otobre 1967 survol
Venera 5 5 janvier 1969 16 mai 1969 bus (brûlé),
sonde (atterrissage diile, té nuit)
Venera 6 10 janvier 1969 17 mai 1969 bus (brûlé),
sonde (atterrissage diile, té nuit)
Venera 7 17 août 1970 15 déembre 1970 bus (brûlé),
sonde (atterrissage doux, té nuit)
Venera 8 27 mars 1972 22 juin 1972 bus (brûlé),
sonde (atterrissage doux, té nuit)
Mariner 10 3 novembre 1973 5 février 1974 survol
Venera 9 8 juin 1975 22 otobre 1975 orbiteur,
sonde (atterrissage doux, té jour)
Venera 10 14 juin 1975 25 otobre 1975 orbiteur,
sonde (atterrissage doux, té jour)
Pioneer Venus 1 20 mai 1978 4 déembre 1978 orbiteur
Pioneer Venus 2 8 août 1978 9 déembre 1978 bus (brûlé),
plusieurs sondes (tés jour et nuit)
Venera 11 9 septembre 1978 9 déembre 1978 survol,
sonde (atterrissage doux, té jour)
Venera 12 14 septembre 1978 21 déembre 1978 survol,
sonde (atterrissage doux, té jour)
Venera 13 30 otobre 1981 1 mars 1982 survol, sonde
Venera 14 4 novembre 1981 5 mars 1982 survol, sonde
Venera 15 1984 1985 survol, sonde
Venera 16 1984 1985 survol, sonde
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Ce doument donne un bilan du projet de thèse (adre du projet de thèse et gestion de
e projet), qui a été validé par l'Assoiation Bernard Grégory. La version qui est présentée
ii est une version simpliée du doument "NCT" ne ontenant pas la partie valorisation
des ompétenes. Si souhaitez plus d'information sur mon ursus et sur les ompétenes
aquises pendant e projet de trois ans, qu'est la thèse, vous pouvez me ontater sur :
audrey.respin φ polytehnique.edu.
I) Cadre et enjeux de la thèse
A) Cadre de la thèse
Thème de la thèse
Le Laboratoire de Météorologie Dynamique développe depuis une dizaine d'années des
Modèles numériques de Cirulation Générale (MCGs), qui ont pour but d'étudier les méa-
nismes gouvernant l'évolution du limat. En partiulier, l'étude des atmosphères planétaires
s'insrit dans une ompréhension plus large de l'étude de l'atmosphère terrestre, et par la
même permet de mieux ontraindre les modèles limatiques terrestres utilisés pour évaluer
les impats du hangement limatique.
Objetif et nalité
C'est don dans e adre que prend plae le travail qui m'a été oné pendant es
trois ans. Mon sujet de thèse a onsisté à étudier la irulation générale des atmosphères
de Vénus et Titan (satellite naturel de Saturne) et ses interations ave la omposition
atmosphérique.
Ces études se faisant dans le adre de la ompréhension des méanismes physiques qui
gouvernent les atmosphères, des analogies peuvent être faites ave l'évolution passé et futur
du limat terrestre :
En eet, dans es deux atmosphères prent plae un phénomène dynamique enore mal
ompris à e jour et qui a fait l'objet d'études théoriques depuis plus d'une inquantaine
d'années sans pouvoir trouver de réponses laires avant le développement des modèles
numériques : es atmosphères présentent des vents violents en altitude, permanents, de
l'ordre de la entaine de mètres par seonde. Comme sur Terre, où les fortes tempêtes
peuvent être appréhendées par de forts éarts de température, il est néessaire pour bien
omprendre le phénomène de superrotation de faire le lien entre e qui régule la température
de es atmosphères et les vents qui s'y développent.
En partiulier, l'étude de l'atmosphère de Vénus, où l'eet de serre s'est emballé (tem-
pérature de surfae de 500C environ), permet également de mieux omprendre l'eet de
serre sur Terre. L'étude de l'atmosphère de Vénus prend don une importane de premier
rang ar elle pourrait représenter le future de la Terre si l'eet de serre s'emballait suite
aux émissions répétées de gaz à eet de serre.
L'atmosphère de Titan est le siège d'une himie importante, à base de méthane, appe-
lée himie prébiotique, qui rappelle fortement l'atmosphère terrestre à es origines, avant
l'apparition de la vie. Le ouplage de ette himie et de la dynamique de l'atmosphère
permet de mieux ontraindre la irulation générale de ette atmosphère.
Les atmosphères planétaires onstituent don des laboratoires grandeur nature de e
à quoi pouvait ressembler l'atmosphère de la Terre primitive (Titan omme passé de la
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Terre) et de e à quoi elle pourrait ressembler dans un futur plus ou moins prohe (Vénus
omme future possible de la Terre). L'étude de es deux atmosphères ontribue don à
l'étude de l'évolution limatique et de manière indirete à la ompréhension du hange-
ment limatique terrestre.
Les moyens
La ompréhension de la irulation générale de es atmosphères passe par le dévelop-
pement numérique des Modèles de Cirulation Générale, ainsi que d'outils de aluls et
d'analyse, dans le but d'étudier les méanismes de transport qui y prennent plae et qui
permettent de mieux ontraindre la dynamique (irulation moyenne et les ondes).
Pour s'assurer de la qualité des analogies faites entre les modèles d'atmosphères plané-
taires et le modèle terrestre, il a été également néessaire de valider les modèles planétaires
développés, par omparaison ave les observations mises à disposition par les missions spa-
tiales de la NASA et de l'ESA,  Cassini-Huygens  pour Titan (arrivée en janvier 2005)
et  Vénus-Express  pour Vénus (arrivée en avril 2006).
Enjeux
Ma thèse s'insrit don dans une dynamique très générale de reherhe dont les résultats
peuvent partiiper à des enjeux sientiques de première importane, an de mieux prédire
l'évolution du limat (rapport du GIEC, dont le dernier est paru en 2007), éonomiques et
soiétaux. Certains pays s'engagent à réduire leurs émissions de gaz à eet de serre par des
mesures politiques sur l'éonomie (quotas d'émission pour les entreprises pour le respet
du protoole de Kyoto, entré en vigueur en 2005 et qui a été ratié à e jour par 172
pays, sauf les Etats-Unis). Les études ommenent à se multiplier pour essayer de hirer
le oût du réhauement limatique pour l'éonomie mondiale : des rapports d'experts de
la Banque Mondiale, omme Niholas Stern ont hiré le oût du réhauement limatique
à plusieurs milliards d'euros, 'est à dire pouvant atteindre le oût des deux guerres mon-
diales. L'adaptation de l'éonomie pour le respet de l'environnement sera probablement
jumelée à une évolution des modes de vie et des omportements, de l'individu à l'entreprise
(gestion de la pollution, développement durable, et.).
Appliations éventuelles
Je laisse des routines d'analyse des ondes et des méanismes de transport des Modèles
de Cirulation Générale, ainsi que le odage de traeurs passifs dans le Modèle Vénus. Un
tel odage a d'ailleurs été utilisé par un postdotorant pour faire des simulations des va-
riations latitudinales de ertains omposés traes de l'atmosphère de Vénus (CO et OCS).
Cette étude va onduire à une publiation dans une revue à omité de leture (JGR). J'ai
également apporté d'autres ontributions au développement du MCG Vénus, omme le
passage d'un shéma expliite d'intégration temporelle du transfert radiatif à un shéma
impliite, inonditionnellement stable. Le travail de validation du MCG Titan sera égale-
ment poursuivi par un autre postdotorant dans le adre du passage à un modèle 3D.
Les modèles de Vénus et Titan, une fois validés seront utilisés pour interpréter de nou-
velles observations eetuées par les missions spatiales à venir : la mission  Aurora 
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en préparation pour un projet de ballons dans l'atmosphère de Titan ; l'agene spatiale
japonaise JAXA prépare une mission vers Vénus,  Venus Climat Orbiter  (VCO) ave
une sonde  Planet-C , dont le lanement est prévu pour 2010, pour la ompréhension
de la dynamique de ette atmosphère ; le projet de sondes  Venera D  eetué par la
Russie, dont le lanement se situerait autour de 2013 donnerait de nouvelles données sur
les propriétés physiques et himiques de l'atmosphère ; la future mission de la NASA, 
Venus In-Situ Explorer  (VISE), dont le lanement est prévu autour de 2013, traverserait
l'atmosphère avant de prélever un éhantillon de la surfae...
Présentation du laboratoire
Le Laboratoire de Météorologie Dynamique (LMD) est un laboratoire mixte CNRS,
Eole Polytehnique, Université Paris VI et Eole Normale. Il a pour prinipal objet de re-
herhe de omprendre les méanismes atmosphériques et de prédire l'évolution du limat
de l'atmosphère terrestre, ave entre autres la partiipation aux rapports du GIEC, à la
rédation du livre blan (M. Hervé Letreut, Mme Sandrine Bony, M. Jean-Louis Dufresnes,
M. Jean Jouzel, et.). Ces études se font par le développement numérique de modèles li-
matiques, d'études théoriques et de mesures atmosphériques (mesures LIDAR, ampagne
ballons, et.). Ces trois domaines d'ativités sont eetués par plus d'une entaine de per-
sonnes, dispathées sur les 3 sites des otutelles. Même si les études sont globalement
ommunes entre les 3 sites, il n'en demeure pas moins que ertaines spéiités persistent :
le site de l'Eole Polytehnique est plutt axé mesures atmosphériques, le site de l'Eole
Normale, études théoriques et le site de l'Université Paris 6, développement numérique
des Modèles de Cirulation Générale. Le laboratoire est dirigé depuis 2002 par le très
médiatique Hervé Letreut, grand professeur de l'Eole Polytehnique et membre de l'Aa-
démie des Sienes. Des modèles sont également développés pour l'étude des atmosphères
planétaires en général, produisant une interation eae entre les diérents domaines
d'ativités et ontribuant ainsi à une ompréhension globale des atmosphères. L'étude des
atmosphères planétaires s'eetue sur le site de l'Université de Paris 6 à Jussieu.
L'équipe  atmosphères planétaires  est plus réduite et se ompose de deux personnes :
un permanent travaillant sur le Modèle de Cirulation Générale de Mars (M. Franois For-
get) et un autre sur les modèles de Vénus et Titan (M. Sébastien Lebonnois). Pour étoer
ette équipe quelque peu restreinte, viennent s'ajouter quelques postdotorants et doto-
rants oasionnels. En tout, une dizaine de personnes omposent l'équipe modélisation des
atmosphères planétaires, dont la renommée internationale ne reète pas les eetifs. Il faut
également la replaer dans l'équipe  terrestre  de l'Université Paris 6, qui se ompose
d'une inquantaine de personnes (permanents et non permanents ompris).
Ces dernières années, le laboratoire s'est engagé fortement dans les programmes d'étude
des hangements limatiques développées à l'éhelle mondiale. La partiipation aux aords
du GIEC en est un exemple parmi d'autres. Des éonomistes s'adressent aux sientiques
du LMD pour leurs demander des préditions limatiques pour des sénarios éonomiques
donnés (d'émission de gaz à eet de serre par exemple). Le laboratoire, sous la volonté
de son direteur Hervé Letreut se prête à d'autres ativités que purement sientiques et
s'élargit au grand publi : une thèse en soiologie a été eetuée sur le thème de la 
modélisation du limat en Frane, de 1970 aux années 2000  (Hélène Guillemot), ave
la partiipation d'Hervé Letreut ; les membres du laboratoire sont régulièrement solliités
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pour des interviews et à divers émissions télévisées, pour partiiper à la rédation de livres
(le Livre Blan), et. Des études matérialisées par la réation de nouveaux dotorats, om-
menent à se situer à l'interfae entre sienes et éonomie (étude du lien entre limat et
oenologie en est un exemple parmi tant d'autres).
Il a été déidé de onserver en Frane les deux modèles du limat terrestre en vigueur,
probablement pour maintenir une ertaine émulission au sein de la reherhe française dans
les sienes du limat. Il s'agissait des modèles limatiques du LMD et de Météofrane.
Ces deux modèles sont toujours d'atualité et les interations entre les deux modèles sont
très produtives.
Les Modèles de Cirulation Générale des atmosphères planétaires ont également fait
leurs preuves au niveau international. Les modèles numériques fournissent l'ensemble des
variables limatiques à tous les instants, permettant ainsi de ompléter des observations
manquantes à un instant suivant. Les modèles limatiques des atmosphères planétaires
sont don très utiles pour la préparation des futures missions spatiales qui ont besoin
par exemple du hamp de pression de surfae à un instant préis ou pour l'analyse et
l'interprétation de données spatiales.
Le MCG martien développé au LMD est désormais largement utilisé par la ommunauté
internationale pour de nombreuses études et pour la préparation de missions spatiales vers
Mars (préparation de la mission  Exomars , études préliminaires pour  Mars Simple
Return , et.). Le MCG Titan, grâe à l'intégration de diérents ouplages, a permis de
reproduire les distributions de la brume et des nuages, et de aratériser la irulation
méridienne à partir des variations latitudinales de omposition. Le MCG vénusien est le
seul atuellement dans le monde à avoir un  véritable  transfert radiatif, 'est-à-dire pour
lequel la température se alule toute seule à partir des équations générales, sans forçage
ad-ho.
Que e soient dans les sienes du limat terrestre ou pour les atmosphères plané-
taires, le LMD herhe toujours à se plaer à la pointe de la reherhe et des tehniques
développées, et privilégie toujours une expertise rigoureuse, qui le plae parmi les grands
laboratoires de limatologie mondiaux.
B) Contexte de la thèse
Le LMD, en ollaboration ave le Servie d'Aéronomie, développe des Modèles de Ciru-
lation Générale des atmosphères planétaires. Le modèle de Titan avait permis de reproduire
ertaines aratéristiques de l'atmosphère à l'époque de la mission spatiale Voyager. Il était
don néessaire de valider le modèle de Titan par rapport aux observations plus réentes
de la mission spatiale Cassini-Huygens. Ces observations fournissaient une ontrainte tem-
porelle supplémentaire qu'il était néessaire d'obtenir dans le modèle et d'interpréter en
terme de irulation générale. Un tel travail a onstitué le premier volet de ma thèse. Par
ailleurs, le LMD étant impliqué dans la mission Vénus-Express (mise en orbite en avril
2006), le développement d'un Modèle de Cirulation Générale vénusien a don été initié.
Mon travail de thèse a don naturellement été de partiiper au développement de e mo-
dèle puis à l'utilisation de et outil pour étudier le fontionnement de ette atmosphère
par le développement d'outils d'analyse des méanismes de transport, en relation ave les
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observations de Vénus-Express.
Le Laboratoire de Météorologie Dynamique appartient à un Institut de reherhe sien-
tique, appelé Institut Pierre Simon Laplae (IPSL), qui regroupe au total inq labora-
toires. L'IPSL est un institut des sienes de l'environnement. La diversité des méanismes
et la globalité des phénomènes qui agissent sur l'environnement ne peuvent pas être abor-
dés sans regroupement tant de ompétenes que de moyens tehniques. C'est ette idée qui
a présidé à la réation de ette  fédération  au début des années 90. Elle reposait sur le
onstat qu'existait déjà, en région parisienne, un grand potentiel sientique et tehnique
en siene de l'environnement mais que e potentiel n'était pas utilisé de manière optimale.
Comment en eet omprendre le limat sans, entre autre, oupler oéan et atmosphère qui
à l'époque étaient étudiés dans deux laboratoires distints.
Le regroupement, au sein d'un ple régional d'exellene, des ompétenes développées
dans plusieurs laboratoires de la région parisienne a don onstitué une étape importante
de la stratégie nationale dans le domaine des sienes de l'environnement. Aujourd'hui,
l'Institut Pierre-Simon Laplae regroupe plus de 30% du dispositif national de reherhe
du CNRS et des universités dans le domaine des sienes de l'oéan et de l'atmosphère,
soit quelques 750 personnes (environ 250 herheurs et enseignants-herheurs, 250 ingé-
nieurs, tehniiens et agents administratifs et 250 dotorants, post-dotorants et stagiaires)
répartis dans les inq laboratoires.
Ces laboratoires et la struture fédérative, sont plaés sous la tutelle de quatre orga-
nismes gouvernementaux (CNRS, CEA, IRD, CNES) et de quatre établissements d'en-
seignement supérieur (Université Pierre et Marie Curie, Université de Versailles Saint-
Quentin, Eole Normale Supérieure, Eole Polytehnique).
Mon projet intervient pour préparer les résultats de la mission Vénus Express, dont
l'arrivée autour de Vénus s'est faite en 2006 et pour interpréter les observations de la mis-
sion Cassini-Huygens, qui a ommené à donner des résultats en 2004, lorsque l'orbiteur
Cassini a atteint Saturne et ave le larguage de la sonde Huygens en janvier 2005 à travers
l'atmosphère de Titan. Le type de travail eetué sur le modèle Titan s'est fait dans la
ontinuité de e qui avait déjà été fait auparavant au LMD (travaux de M. Hourdin, M.
Lebonnois). Quant au modèle Vénus, mon travail s'est insrit omme une ontribution au
adre plus général du développement d'un modèle limatique, eetué par M. Lebonnois,
ave l'aide de M. Eymet et M. Fournier pour le développement d'une nouvelle méthode de
alul du transfert radiatif (LAPlACE à Toulouse).
C) Moi dans e ontexte
Ma volonté de faire une thèse remontait au baalauréat, en tant que onsération d'une
longue formation universitaire. En eet, 'est à ette époque que mon hoix s'est porté sur
l'envie de travailler en reherhe et s'est nalisé en hoisissant un ursus universitaire
sientique, tourné vers la reherhe.
En n de ursus, je souhaitais étudier dans le domaine de la modélisation limatique
des atmosphères. Venant d'un master reherhe d'astrophysique, je voulais naturellement
ontinuer sur l'étude des objets du système solaire, en lien ave les missions spatiales. Les
atmosphères planétaires sont également une manière d'étudier l'atmosphère terrestre et
l'idée de planétologie omparée m'a beauoup motivée. Pour mettre en oeuvre e projet,
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il me fallait trouver un laboratoire travaillant dans ette thématique et le hoix n'a pas
été diile puisque le LMD fait partie des quelques rares laboratoires français de la région
parisienne à proposer de la modélisation des atmosphères planétaires.
Mon stage de liene avait porté sur l'étude théorique et les mesures de vents dans
l'atmosphère en superrotation de Vénus (Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumen-
tations Assoiées, LESIA, Observatoire de Paris-Meudon). Je souhaitais don utiliser le
savoir-faire du LMD en terme de modélisation limatique pour étudier e méanisme. Le
sujet de thèse proposé par M. Frédéri Hourdin au master reherhe d'Astrophysique me
semblait très intéressant et adrait bien ave e qu'y m'intéressait. Après disussion ave
M. Lebonnois, membre de l'équipe, le sujet de thèse proposé pouvait évoluer pour insister
sur les aspets qui m'intéressaient partiulièrement, à savoir les aspets dynamiques. Au
début, le sujet de thèse était très large et portait sur plusieurs aspets (diérents objets
d'études : Titan et Vénus ; diérents domaines de la physique des atmosphères : dynamique,
la himie, le transfert radiatif, la mirophysique ; diérents moyens d'analyse : modélisa-
tion et les observations ; diérents outils, et.). Il m'a don fallu dans un premier temps
m'approprier le sujet, erner ses limites, pour ensuite le préiser et le reformuler ave mes
propres termes et mes propres objetifs. Il s'agit alors de dégager la problématique dans
le ontexte d'un sujet large ave toute la onnaissane et le reul sientique et tehnique
que ela implique alors d'avoir, puis de faire ressortir les questions essentielles pour ensuite
se donner les moyens d'y répondre.
II) Déroulement, gestion et oût du projet
A) Déroulement
Finanement
Ma bourse de thèse est une bourse de l'Eole dotorale de l'Eole Polytehnique (bourse
EDX), qui permettait de umuler un travail de reherhe, une ativité d'enseignement à
l'Eole Polytehnique (MODEX en uides géophysiques) et des formations (proposées par
l'Eole Polytehnique en lien ave l'insertion professionelle des doteurs et par le CIES de
Versailles en lien ave les ativités de monitorat).
Reherhe, enseignement, stages, formations, et.
J'ai mené un projet sientique de reherhe sur 3 ans en modélisation limatique ave
l'engagement de résultats que ela implique dans un temps imparti. Je me suis don or-
ganisée pour pouvoir mener de front les diérentes tahes de nature diverse qui m'étaient
onées, du travail de thèse à l'enseignement. Mon projet étant transversal, ar portant
sur des objets diérents (modélisation dans des ontextes variés, de Titan à Vénus), j'ai dû
partager mon temps de thèse entre les études de modélisation de Vénus et elles portant
sur Titan. Le travail oné étant de nature diverse : du développement numérique à la om-
paraison aux observations, en passant par les études théoriques et la ompréhension des
méanismes étudiés, j'ai privilégié une approhe multitâhe, 'est-à-dire travailler en pa-
rallèle sur plusieurs thématiques. A la n de la thèse, le travail a ensuite été de synthétiser
les onnaissanes aumulées et de regrouper les diérents résultats sur une problématique
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ommune.
Travail de reherhe :
Mon travail de reherhe représente 77% du temps. Il s'est artiulé sur plusieurs ati-
vités.
Dans un premier temps, il a fallu eetuer un travail important de bibliographie et
d'autoformation : de ompréhension sientique du sujet et se familiariser ave les Modèles
de Cirulation Générale. Ensuite, la veille tehnologique est indispensable au quotidien dans
un travail de reherhe, où on se doit d'être toujours informé des dernières déouvertes,
an de pouvoir apporter des résultats nouveaux par rapport à ette  frontière de la
onnaissane .
 En parallèle, un travail de  mis à niveau théorique  sur la physique des atmosphères,
notamment par l'assimilation des notions enseignées dans le Master Reherhe 
Oéanologie, météorologie et environnement  de Paris VI, a été néessaire (ar
venant d'un master astrophysique très générale, mes onnaissanes en physique de
l'atmosphère étaient très restreintes). Au total, ∼10% du temps de thèse total ont
été onsaré à es ativités (une quinzaine de semaines).
 La ontribution au développement du Modèle numérique de Cirulation Générale de
Vénus, l'adaptation de routines terrestres à e modèle (introdution des traeurs),
les simulations numériques et tests eetués sur les GCMs de Titan et Vénus, le
développement d'outils d'analyse des sorties des modèles (traitement du signal pour
l'étude des ondes et des méanismes de transport, et.) représentent ∼23% du temps
de thèse total.
 L'analyse sientique des simulations numériques, les études théoriques néessaires
à l'interprétation des résultats et les disussions internes et externes au laboratoire,
ave le suivi du travail de thèse (réunions, et.) ont représenté ∼26% du temps de
thèse total.
 La ommuniation des résultats s'est faite par la partiipation aux nombreux ol-
loques internationaux (une dizaine de ongrès), ainsi que la rédation d'artiles sien-
tiques (un artile en premier auteur et un autre en o-auteur en préparation), de
ompte-rendus de travail et la rédation de la thèse ont représenté ∼18% du temps.
L'Enseignement :
L'enseignement représente 20% du temps (1 jour par semaine de 5 jours sur les 144
semaines eetives de thèse). Les enseignements que j'ai eetués pendant ma thèse se
sont restreints au monitorat de l'X dans le adre de mon ontrat de thèse ave l'Eole
Polytehnique, qui ne permettait pas le umul des enseignements. J'ai don été hargée
de ours à l'Eole Polytehnique pendant mes trois ans de thèse, pour l'enadrement de
projets sientiques théoriques et expérimentaux d'élèves polytehniiens de deuxième et
troisième années, en méanique des uides sur le thème des  uides géophysiques  (y-
lones, ourant de gravité, ondes, panahes). Le monitorat onsistait en une partie TD/TP
enadrée, et une partie projet, portant sur un sujet pointu de reherhe. La partie projet
onsistait don à aider les élèves en leurs fournissant des apports théoriques supplémen-
taires, de la bibliographie et des moyens tehniques de mis en oeuvre de leur projet. Le
monitorat m'a pris en moyenne un jour par semaine sur mon temps de thèse, en omptant
le temps de préparation du monitorat et l'enadrement du projet en lui-même. Ne pouvant
eetuer d'autres types d'enseignement (à mon grand regret), j'ai diversié mes ativités
d'enseignement en partiipant à des onférenes grand publi (aueil de lasses d'enfants
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dans le adre de l'exposition  Mars en Mars  à Paris).
Formations :
Les formations représentent 3% de mon ativité (4 semaines sur les 144 semaines ee-
tives de thèse). Les formations que j'ai suivies pendant ma thèse peuvent se regrouper selon
diérentes thématiques : des formations sientiques et tehniques, de valorisation de mon
projet de reherhe et d'initiation à la onduite de projet (Nouveau Chapitre de la Thèse,
Dotoriales), d'aide à la reherhe d'emploi et de réinsertion professionnelle (Doteurs en
marhe), ave la partiipation à de nombreux forums (Salon de la reherhe et de l'innova-
tion) et aux réunions du 7ème Programme Cadre de Reherhe et Développement sur les
thèmes de l'énergie et de l'environnement, sur les modes de nanement de la reherhe en
Europe dans le publique et le privé et les appels à projets pour les dizaines d'années à venir.
 Dotoriales (1 semaine)
 Formation sur les atmosphères planétaires à Nantes (quelques jours)
 Doteurs en marhe (quelques jours)
 Nouveau hapitre de la thèse (1 semaine)
 Formation en Anglais (1 semaine)
 7ème PCRD ("Programme Cadre de Reherhe et Développement européen", 2 jours)
 Salon de la reherhe et de l'innovation (1 jour par ans)
 1 journée de onférenes au ollège de Frane
 1 journée de bilan sur l'enseignement eetué
 2 jours d'entrainnement à l'intégration d'histoire des sienes dans un ours magistral
 1 journée sur la médiation sientique au Palais de la déouverte
L'artiulation entre es ativités
Le travail de monitorat n'était pas omplètement déorrélé du travail de thèse puis-
qu'il était néessaire pour enadrer orretement et enseignement d'avoir bien assimilé les
méanismes physiques qui gouvernent les atmosphères et de pouvoir mettre en oeuvre des
manips expérimentales an de les étudier.
La gestion du temps entre le travail de thèse et d'enseignement n'est pas lairement
établie et 'est au dotorant de gérer son temps. Cependant, il fallait garder en tête que
l'exigene en n de thèse restait la même sur le travail de thèse à proprement parlé, que
l'on est ou non eetué un travail d'enseignement.
Environnement général (ulture internationale, et.)
Dans sa partie  terrestre , le laboratoire s'ouvre volontiers aux éhanges européens et
internationaux. La partiipation à la ampagne européenne AMMA, d'étude de la mousson
afriaine en est un exemple. De nombreux dotorants de ulture internationale sont reçus
au sein du laboratoire pour partiiper à es projets.
Pour la partie  atmosphères planétaires , la partiipation à des projets européens et
internationaux est lairement présente et néessaire pour la survie du groupe. Elle se fait
par la partiipation à des programmes spatiaux : la mission Cassini-Huygens est un projet
amériain de la NASA et européen de l'ESA, la mission Vénus-Express est uniquement un
projet européen de l'ESA. Les herheurs du laboratoire partiipent à la programmation
des instruments sientiques qui prennent plae à bord de es missions spatiales, en tant
349
Nouveau hapitre de la thèse
que Co-Investigateurs, traitent et analysent les observations faites par es missions et mo-
délisent ensuite à l'aide de Modèles de Cirulation Générale la physique de es atmosphères.
B) Gestion de projet
Préparation et adrage du projet
Mener un projet de thèse onsiste d'abord à répondre à une demande dans un adre
souvent large. L'objetif de ma thèse était la validation du modèle limatique terrestre par
l'appliation à d'autres environnements planétaires. Cela pouvait se faire par la ompréhen-
sion des méanismes de transport de moment inétique pour omprendre les phénomènes
de jets et la ompréhension des méanismes de transport des traeurs omme ontraintes
sur la dynamique, dans les atmosphères en superrotation.
Les moyens tehniques requis pour répondre à ette demande onsistent en des simu-
lations numériques de l'atmosphère de Vénus et de Titan, en lien ave les missions Vénus-
Express et Cassini-Huygens. Pour eetuer es simulations, il est néessaire de partiiper
au développement de es Modèles de Cirulation Générale. En partiulier, ma ontribu-
tion s'est portée sur le modèle Vénus en ours de développement, ave l'introdution de
traeurs passifs dans le modèle, ainsi que des ontributions tehniques sur l'amélioration
du modèle (stabilisation du modèle par un shéma impliite du transfert radiatif). Les
moyens sientiques passent par une bonne maîtrise du sujet et néessitent d'aquérir une
vision globale et un reul susant sur l'ensemble des méanismes gouvernant la physique
des atmosphères.
La mise en oeuvre de mon projet de thèse s'est don faite par mon intégration au sein
de l'équipe du LMD et par la reherhe de ollaborations externes pour élargir l'équipe un
peu restreinte. Elle s'est faite aussi par la gestion des moyens naniers mis à disposition
pour ma thèse ou pour l'équipe : partiipation à des olloques internationaux, rédation
d'artiles sientiques, matériel informatique, formations, et. Le projet s'eetuant dans
un temps imparti, j'ai dû gérer mon temps et prévoir un planning de thèse.
Ave tous es moyens que je me suis donnés, des risques inhérents au ontexte de la
thèse étaient à prendre en ompte, an de mener à bien mon projet.
L'équipe projet :
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Noms Rle dans ma Fontion Nature des Temps passé




M. François Rle Direteur de Suivi très large ∼1 semaine/ans
Vial administratif reherhe au LMD, de la thèse ∼2 %
Direteur Eole Polytehnique
de thèse
M. Sébastien Rle Cherheur CNRS Suivi du travail ∼4 heures
Lebonnois Tehnique et au LMD au quotidien, par semaine
sientique : Coauteur pour la ∼ 10%
Enadrant rédation d'artiles
de thèse
M. Frédéri Rle Cherheur CNRS Ehanges sur le ∼1 semaine/ans
Hourdin sientique au LMD, HDR travail, Donne
des pistes très générales
Coauteur d'artiles
M. François Rle Cherheur CNRS Disussions qq disussions
Forget sientique au LMD, HDR sientiques
M. François Rle Cherheur CNRS Disussions qq disussions
Lott sientique au LMD, ENS sientiques
Comité
de thèse
Mme Thérèze Comité Diretrie de
Enrenaz de thèse reherhe au CNRS,
Observatoire de Paris
Mme Marie- ollaboration Cherheuse Informations sur la
Angèle CNRS au LMD gestion des traeurs
Filiberti dans LMDZ terrestre
M. Pasal ollaboration Cherheur CNRS Disussions sur
Rannou au Servie d'Aéronomie la mirophysique,
Coauteur d'artiles
M. Emmanuel ollaboration Postdotorant au LESIA Utilisation de
Marq Observatoire de Meudon ma routine de
traeurs passifs
du MCG Vénus
Mlle Sandrine "ollaboration" Dotorante au LESIA Co-auteur
Vinatier Observatoire de Meudon d'un artile
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Collaborations nationales et internationales :
En réponse à l'équipe très restreinte, j'ai été herher des ollaborations an d'enrihir
les disussions sientiques, que e soit sur les autres sites du LMD (à l'Eole Polytehnique
ou à l'Eole Normale) ou ave des groupes sientiques nationaux et internationaux, pour
lesquels les ollaborations étaient déjà établies. Mon sujet d'étude étant à la pointe de la
reherhe dans e domaine, le nombre de personnes travaillant sur le même sujet reste très
réduit, même au niveau international, et le hoix des partenaires n'a don pas été diile.
Une ollaboration ave le Laboratoire d'Etudes Spatiales et d'Instrumentations Asso-
iées (LESIA), à l'Observatoire de Meudon (Mlle Sandrine Vinatier, M. B. Bézard, Mme
A. Coustenis) s'est faite pour l'interprétation des données de distributions himiques de
Cassini-Huygens (o-auteurs d'un artile). J'ai eu d'autres interations sientiques, no-
tamment ave une personne d'Oxford (M. N.A. Teanby) et une autre de l'Université du
Maryland (M. R.K. Ahterberg), pour l'interprétation des données de distributions hi-
miques et de la dynamique, obtenues par Cassini-Huygens (o-auteurs d'un artile). Pour
le développement du module de transfert radiatif du modèle vénusien, le travail a été oné
à M. Rihard Fournier et M. Vinent Eymet du LAPlACE, à Toulouse. Le travail sur l'at-
mosphère de Vénus en lien ave la mission Venus Express m'a amenée à avoir des éhanges
ave des groupes internationaux : un groupe japonais du Center for Climate System Re-
searh /National Institute for environmental Study (M. M. Yamamoto, M. M. Takahashi,
et.) ; un groupe d'Oxford (M. C. Lee, M. P. Read) ; des groupes amériains de Calteh
et de NASA Ames (M. C. Covey, M. G. Shubert), du Jet Propulsion Laboratory (M. K.
Baines), et de l'Université de Californie de Los Angeles (M. S. Limaye).
La onduite de projet
Pour mener à bien mon projet, je me suis donnée une stratégie de travail, basée sur un
planning.
Bibliographie/Analyse de la problématique : Une phase importante du travail de thèse
a été dans un premier temps la ompréhension du sujet et du travail attendu. Un travail
théorique important a été néessaire pour appréhender des notions théoriques poussées de
la physique des atmosphères que je n'avais pas en début de thèse. J'ai don dû assimiler sur
des éhelles de temps qui devaient rester raisonnables, les notions enseignées en Master Re-
herhe sur les sienes du limat de Paris 6. J'ai réparti e travail tout au long de ma thèse.
Stratégie : Analyse de la problématique et quels moyens pour y répondre ? Quels outils
dois-je développer (développer de nouveaux outils ? ou partir d'aniens outils ?) ?
Allers et retours ontinuels entre développer des outils informatiques et faire le point
sur des notions théoriques pour interpréter les résultats, an de poner petit à petit. J'ai
privilégié une approhe de ompréhension progressive et transversale, an d'aquérir une
vision globale.
Au ours de la thèse, une veille tehnologique était néessaire pour se tenir au ourant
des derniers travaux en date.
En ours de thèse, il a également été néessaire de refaire régulièrement le point sur
les onnaissanes théoriques an d'interpréter orretement les résultats et de readrer es
résultats dans la problématique. A quelles questions ai-je répondu ? Que me reste-t-il à
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omprendre ? Quels moyens pour y répondre ?
Développement d'outils informatiques :
 Faire des simulations simples en faisant varier quelques paramètres dans les modèles
pour se familiariser ave les GCMs (début)
 Utiliser et adapter des outils d'analyse des sorties du MCGs (début)
 Commener à intervenir dans les modèles : modier le MCG Vénus (l'intégration
temporelle du transfert radiatif en shéma expliite), méthode numérique (1ère année
de thèse)
 Comparer les sorties du MCG titan ave les observations de Cassini-Huygens (1ère
année de thèse)
 Intégration des traeurs dans le MCG Vénus sur la même base de e qui avait été
fait sur Terre (2ème année de thèse)
 Développement d'outils d'analyse des méanismes de transport dynamique et des
traeurs, sur la base de notions théoriques poussées (2ème et 3ème année de thèse)
 Développement d'outils d'analyse des ondes (traitement du signal, transformées de
Fourier, et.) (2ème et 3ème année de thèse)
Utilisation de divers logiiels d'analyse :
 Pour l'analyse systématique des sorties du modèle : des logiiels spéiques aux
sienes du limat, à savoir d'abord GRADS, puis FERRET, qui permet de mieux
généraliser les aluls.
 Pour des aluls plus déliats sur les sorties du modèle : odes en FORTRAN
 IDL pour sortir des images propres lors de la rédation d'artiles
 Pour le traitement des données d'observations spatiales : Exel, IDL, GNUPLOT
Validation : Des tests sont eetués sur les diérents travaux numériques an de les
valider. Ces tests onsistent généralement à retrouver des résultats déjà onnus ave les
odes développés, à omparer ave les résultats d'autres travaux de  groupes onurrents
. D'autres tests onsistent à faire évaluer l'impat de ertains paramètres sur les resultats
des modèles. Plus généralement, la validation des modèles numériques se fait ave la om-
paraison aux observations.
Traiter les résultats : Une fois les odes validés, les résultats peuvent être étudiés en
terme sientique et l'analyse de es résultats peut onduire parfois à d'autres odages
ou représentation des hamps. Pour interpréter les résultats, il faut alors faire appel à sa
onnaissane sientique.
Communiation des résultats : Une bonne partie de mon travail de thèse a onsisté à
ommuniquer les résultats obtenus à la ommunauté sientique internationale, régulière-
ment au ours de ma thèse. Pour ela, j'ai partiipé à de nombreux ongrès internationaux.
J'ai don beauoup apporté en terme de valorisation et de diusion des résultats des mo-
dèles limatiques obtenus au LMD.
Le suivi de mon travail s'est fait par la partiipation aux  journées des dotorants du
LMD , qui s'eetuent une fois par an, et où haque dotorant du laboratoire présente
l'avanement de son travail en une dizaine de minutes (printemps 2006 pour la première
année de thèse et novembre 2006 pour la deuxième année), par des ompte-rendus de
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travail à haque rentrée administrative, par une présentation du travail de thèse aux aniens
responsables de master reherhe (en deuxième année).
D'autres réunions ont été initiées sur ma demande ave les membres de l'équipe et
ertains membres du omité de thèse, an qu'ils onnaissent l'état d'avanement de mon
travail. Je me suis également proposée pour faire un séminaire interne au laboratoire, en
ours de deuxième année, onsidérant qu'il était important que les dotorants travaillants
sur les atmosphères planétaires, fassent onnaître leurs ativités aux autres membres du
laboratoire qui travaillent sur d'autres thématiques.
Sur ma demande, j'ai insisté pour bénéier d'un omité de thèse. Une telle proédure
est proposée par le LMD, an d'obtenir des avis de personnes extérieures à l'équipe, sur le
travail du dotorant. J'ai eu plus d'interations ave le deuxième membre de mon omité
de thèse (M. François Lott, LMD, Eole Normale) et es éhanges ont été très formateurs
pour la progression de ma thèse. Des renontres de temps en temps ave mon responsable
de thèse permettaient de lui indiquer l'état d'avanement de mon travail.
Le oût du projet
Coûts de la main d'oeuvre (salaire, équipe, ollaborations, et.) :
 Salaire hargé du dotorant : 18 723 euros/ans (thèse+monitorat) + harges patro-
nales (∼20 772 euros/3 ans),
∼80 772 euros/3 ans
 Temps du direteur de thèse : salaire moyen brut d'un direteur de thèse (∼5 000
euros/mois + 2 000 euros harges patronales, ∼252 000 euros/3 ans), temps qu'il
m'aorde (∼1 semaine/3 ans),
∼1 400 euros/3 ans
 Temps investi par les autres membres de l'équipe : salaire moyen brut d'un herheur
CNRS ou équivalent (∼2 500 euros/mois + 1 000 euros harges patronales, ∼126 000
euros/3 ans) : M. Lebonnois, temps qu'il m'aorde (∼4h/semaine), ∼12 600 euros/3
ans ; M. Hourdin, temps qu'il m'aorde (1 semaine/ans), ∼2 625 euros/3 ans
97 397 euros/3 ans, soit ∼100 000 euros/3 ans en ajoutant l'ensemble des autres
ollaborations
Coûts d'utilisation (investissements spéiques du projet) :
 Mise à disposition du matériel informatique :
Mon ordinateur de bureau : 1 000 euros amorti sur 3 ans
Les disques dures utilisés : 300 eurosx3=900 euros amorti sur 3 ans
Les fermes de aluls utilisées par une inquantaine de personnes : 35 keuros amorties
sur 3 ans,
soit 700 euros/pers sur 3 ans
 Réseau : diile à estimer
∼2 000-4 000 euros/3 ans
Coûts xes :
 Infrastrutures : (ordre de grandeur des harges patronales)
 bureau
 Eau, énergie, loyer, diile à estimer
 Bibliothèque, base de données, lienes pour l'aès aux revues sientiques
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 Personnels administratifs
 Fournitures : photoopies, papier, enre, et. (∼300 euros/3 ans),
∼20 000euros/3 ans
Coûts de ommuniation (missions, publiations d'artiles) :
 Missions internationales (une dizaine de missions à l'étranger) et formations : 2 800
euros/ans de frais de mission + 1 800 euros/ans de billets d'avions,
13 800 euros/3 ans
 Publiations (un artile) : (revue ICARUS) ∼1 000 euros
∼15 000 euros/3 ans
Ma thèse a don oûté au total environ 139 keuros. Le oût de la main d'oeuvre repré-
sente la plus grosse part et de loin, ave 72% environ. La part des oûts xes représente
environ 14%. Les moyens tehniques mise à disposition pendant ma thèse sont relativement
restreints (∼3%), si on onsidère uniquement le oût de la modélisation numérique, ar les
fermes de aluls utilisées sont également bien amorties dans le temps et sur le nombre de
personnes. Le laboratoire utilise peu de gros alulateurs (hormis des loations d'utilisa-
tion des mahines de l'IDRIS), et les simulations numériques faites dans le domaine des
atmosphères planétaires ne demandent pas beauoup de ressoures (résolution du modèle
plus grossière que le modèle terrestre). Le oût de la ommuniation est plus élevée, et
représente 11%.
Figure 5.80  Budget de la thèse.
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Résumé : Ce travail de thèse porte sur la ompréhension du méanisme dynamique de
superrotation qui se produit dans les atmosphères de Vénus et Titan (satellite de Saturne),
'est à dire une rotation beauoup plus rapide de l'atmosphère que elle de la "planète"
solide. Ce phénomène dynamique, propre aux "orps telluriques" en rotation lente, est un
sujet d'étude privilégié pour l'étude des méanismes de transport atmosphérique. L'ob-
jetif est de omprendre et de ontraindre les proessus dynamiques qui entretiennent la
superrotation en étudiant plus partiulièrement le transport de moment inétique (et de
traeurs) par la irulation méridienne moyenne et les ondes. L'étude utilise le modèle 2D
de irulation de Titan (modèle ouplé dynamique-himique-mirophysique), et le modèle
3D de Vénus, enore en ours de développement au LMD. Les résultats réents fournis
par les missions spatiales Cassini-Huygens et Venus Express ont servi à la validation des
méanismes dynamiques modélisés.
Dans un premier temps, j'ai validé la irulation méridienne dans le modèle Titan, en
omparant les observations et les distributions des omposés himiques modélisés, pour les-
quels le transport joue un rle déterminant. Cette irulation méridienne permet de valider
les méanismes dynamiques à l'origine de la superrotation dans le modèle, et d'interpréter
les observations en terme de strutures thermique, dynamique et himique.
En outre, les outils d'analyse que j'ai dévéloppés pour le modèle Vénus permettent
d'une part de dérire les méanismes de transport (de moment inétique et de traeurs
passifs) par la irulation méridienne moyenne et les ondes, et d'autre part de donner les
prinipales aratéristiques de es ondes (diagnostique des ux d'Eliassen Palm, analyse
spetrale, et.). Grâe à es outils, mon travail de thèse montre que la irulation mé-
ridienne moyenne modélisée transporte le moment inétique en altitude dans les régions
équatoriales et vers les ples au niveau de la branhe supérieure des ellules de Hadley.
Les instabilités barotropes des hautes latitudes interagissent ave l'éoulement moyen et
réent des ondes de grande éhelle qui vont ramener le moment inétique vers l'équateur.
Dans le modèle, e sont les ondes de hautes fréquenes, et en partiulier les fameuses ondes
à 4-5 jours terrestres observées au niveau des nuages, qui ontribuent le plus à e trans-
port latitudinal, permettant ainsi de maintenir la superrotation équatoriale dans le modèle.
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lés : modélisation limatique, transport et dynamique atmosphériques, atmo-
sphères planétaires, simulations numériques, ondes atmosphériques
